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Hasta mediados del siglo XX el estudio de la formacio´n estelar se restring´ıa al ana´lisis de registros fo´siles
de dicho proceso, como cu´mulos estelares o asociaciones OB. De todas maneras, dos cosas eran claras: (1)
en la vecindad solar la formacio´n estelar se encuentra activa, y (2) la formacio´n de estrellas de baja masa
(0.3 M < M < 3 M) es ma´s frecuente que la de estrellas de alta masa (M ≥ 8 M) (Salpeter 1955).
Durante las de´cadas de 1970 y 1980, a partir del estudio de objetos Herbig-Haro (e.g., Dopita et al. 1982;
Mundt & Fried 1983; Reipurth et al. 1986) se detectaron un gran nu´mero de candidatos a protoestrellas y
objetos estelares jo´venes (YSOs por sus siglas en ingle´s). El avance tecnolo´gico de los instrumentos de obser-
vacio´n en longitudes de onda larga (sate´lites IR, telescopios espaciales, radiotelescopios e interfero´metros) ha
contribu´ıdo enormemente al estudio de estos objetos prematuros en etapas cada vez ma´s tempranas, aunque
au´n hoy no se conocen con exactitud los procesos que gobiernan la formacio´n estelar. A continuacio´n hare´
un pequen˜o repaso de las primeras etapas en el nacimiento de un YSO de masa baja o intermedia segu´n la
teor´ıa ma´s aceptada hoy en d´ıa, desarrollada por Shu et al. (1987) y esquematizada en la Figura 1.1.
El proceso de formacio´n estelar comienza al fragmentarse una nube molecular en uno o ma´s nu´cleos pre-
estelares. En un instante dado el nu´cleo pre-estelar, hasta el momento sostenido por las fuerzas magne´ticas y
movimientos turbulentos de la nube primigenia, se vuelve gravitacionalmente inestable y colapsa formando
un nu´cleo protoestelar que aumenta su masa a medida que toda la envoltura (que es material de la nube
molecular en ca´ıda libre hacia el centro) es acretada. Mientras el nu´cleo crece, el material ma´s externo tiende
a distribuirse en un disco perpendicular al eje de rotacio´n del nu´cleo protoestelar debido a la atraccio´n
gravitacional y las fuerzas centr´ıfugas. Este se conoce como disco de acrecio´n.
Se puede clasificar a los YSOs en cuatro clases de acuerdo a su distribucio´n espectral de energ´ıa, como se
puede ver en la Figura 1.2. Los YSOs clase 0 son los ma´s tempranos, se caracterizan por emitir principalmente
en longitudes de onda milime´tricas y submilime´tricas (debido a la gran cantidad de polvo fr´ıo que forma su
envoltura). Su distribucio´n espectral es comparable con la de un cuerpo negro de entre 15 y 30 K y tienen
apenas unas decenas de miles de an˜os de antigu¨edad. Los YSOs de clase 0 se encuentran en una etapa donde
la tasa de acrecio´n es muy grande, lo cual lleva aparejado un incremento del momento angular del sistema
y, para evitar la fragmentacio´n del mismo, se generan vientos que disipan parte del momento angular del
material que esta´ siendo acretado. Estos vientos dan lugar a jets bipolares lanzados desde la regio´n ecuatorial
ma´s interna del sistema en rotacio´n. Si los jets son disparados desde el disco de acrecio´n (vientos de disco
o disk-wind, Konigl & Pudritz 2000) o desde la superficie protoestelar (vientos en X o X-wind, Shu et al.
2000) au´n esta´ en discusio´n.
Al pasar unos cientos de miles de an˜os, alrededor del 50 % de la envoltura ha sido acretada: tenemos
ahora un YSO clase I. Estos objetos tienen un pico de emisio´n en el IR medio pero se caracterizan por su
fuerte emisio´n en el IR lejano. Presentan jets y flujos moleculares aunque no tan prominentes como los de
objetos ma´s jo´venes.
A partir del trabajo de Hayashi (1961), quien desarrollo´ modelos de formacio´n estelar temprana, se logro´
establecer que las estrellas variables de tipo T-Tauri eran en realidad objetos de pre-secuencia principal
(Hayashi & Nakano 1963; Iben 1965), YSOs de clase II (con disco o´pticamente delgado) y clase III (con disco
o´pticamente grueso). Para ese entonces ya han pasado decenas de millones de an˜os desde la fragmentacio´n
de la nube primigenia, ya no queda pra´cticamente envoltura y el nu´cleo protoestelar esta´ en una etapa de
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1. Introduccio´n
Figura 1.1. Escenario de formacio´n de una estrella de baja masa de acuerdo al
trabajo de Shu et al. (1987). La nube primigenia se fragmenta en grumos ma´s
pequen˜os (a) que eventualmente colapsan gravitatoriamente formando un nu´cleo
pre-estelar (b). Este nu´cleo aumenta de taman˜o a medida que acreta material de
la nube. Se generan vientos estelares y, debido a la atraccio´n gravitacional y las
fuerzas centr´ıfugas, el material ma´s externo forma un disco de acrecio´n (c). Al
acabar el proceso de acrecio´n tendremos una estrella con un disco circumestelar
(d).
contracciones y expansiones en busca del equilibrio termodina´mico (Hayashi & Nakano 1965). Estos objetos
pueden ser observados en el IR cercano y en el o´ptico. En el momento que las condiciones del nu´cleo sean
propicias para comenzar la fusio´n de hidro´geno, la acrecio´n se frenara´ por accio´n de la presio´n de radiacio´n,
la cual a su vez terminara´ de barrer el material circundante que no ha sido acretado ni forma parte del disco
protoplanetario, y estaremos frente a una estrella ingresando a la secuencia principal.
El caso de las estrellas de alta masa
El modelo teo´rico de formacio´n estelar que venimos desarrollando hasta el momento falla al momento
de intentar explicar la formacio´n de estrellas de gran masa. Los nu´cleos estelares con masas mayores a 10
M son lo suficientemente calientes como para empezar a tener reacciones nucleares, emitiendo as´ı fotones
energe´ticos capaces de ionizar el polvo en ca´ıda libre. Esto aumentara´ la presio´n de radiacio´n y frenara´
la acresio´n, da´ndonos as´ı una cota para la masa (Yorke & Kruegel 1977). A continuacio´n expondremos
brevemente dos modelos teo´ricos desarrollados para tratar de explicar la formacio´n de estrellas de alta masa.
Uno de ellos es el conocido como colapso monol´ıtico (Yorke & Sonnhalter 2002). Este busca adaptar la
teor´ıa pre-existente a la situacio´n que deber´ıa darse para que nu´cleos estelares de masas mayores a 10 M
puedan formarse. Otros autores afirman que este mecanismo de acresio´n amplificada sigue sin tener buenos
resultados en estrellas tipo O (e.g., Zinnecker & Yorke 2007).
El segundo me´todo parte de la base de que las estrellas masivas se encuentran en la parte central de
cu´mulos o asociaciones numerosas (e.g., Stahler et al. 2000), e incluso la existencia de estrellas OB de tipo
run away ha sido bien explicada partiendo de un entorno de formacio´n densamente poblado (Clarke &
Pringle 1992). Este mecanismo explora la posibiladad de que la formacio´n de estrellas de alta masa sea el
resultado de la fusio´n (o merger en ingle´s) de estrellas de masa menor.
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Figura 1.2. Clasificacio´n de los YSOs segu´n su distribucio´n espectral de energ´ıa.
En el centro tenemos una esquematizacio´n basada en el trabajo de Shu et al.
(1987), a la izquierda una descripcio´n de las clases en las que se clasifican los
YSOs y a la derecha la distribucio´n espectral de energ´ıa caracter´ıstica de cada
clase. Figura tomada de Fuente (2001).
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Figura 1.3. Tres objetos Herbig-Haro en la nebulosa del Pel´ıcano. Figura adapta-
da de la pgina web: https://www.noao.edu/outreach/press/pr03/hh563-5.html
1.2. Jets y flujos moleculares
A principios de la de´cada de 1950 fueron observados por primera vez los objetos Herbig-Haro (Figura
1.3), nombrados as´ı por sus descubridores (Herbig 1950; Haro 1952). Estos objetos tienen apariencia nebular,
un taman˜o t´ıpico de 0.01 pc y pueden ser observados en el o´ptico. Dos de´cadas despue´s, tras examinar
detenidamente sus espectros, se llego´ a la conclusio´n que estos objetos eran producto de ondas de choque,
y tomo´ diez an˜os ma´s asociarlos con jets impulsados por protoestrellas. Hacia esta e´poca se descubrieron
adema´s otras manifestaciones de estos jets, como vientos, ma´seres de alta velocidad de OH y H2O, flujos
moleculares bipolares, l´ıneas de emisio´n de H2 y [FeII], entre otros (e.g., Snell et al. 1980; Weaver et al. 1965;
Cheung et al. 1969; Bally et al. 1980; Bally & Lada 1983).
La gran mayor´ıa de las protoestrellas estudiadas, embebidas au´n en su envoltura, son fuente de jets y
flujos moleculares (e.g., Edwards & Snell 1982; 1983; 1984; Bally & Lada 1983). Bontemps et al. (1996)
estudiaron 45 protoestrellas de clase 0 y I de baja masa y sus resultados respaldan lo teorizado por Shu
et al. (1987) en cuanto a que la eyeccio´n de material es resultado de la acrecio´n, y determinaron adema´s que
aquellos jets propulsados por protoestrellas de clase 0 son al menos un orden de magnitud ma´s energe´ticos
que los impulsados por fuentes ma´s evolucionadas.
La hipo´tesis subyacente es que la mayor´ıa de los sistemas astrof´ısicos en donde se combina rotacio´n,
campos magne´ticos y acrecio´n de material son fuentes de jets bipolares (e.g. estrellas simbio´ticas, nebulosas
protoplanetarias, AGNs). Estos jets se forman de acuerdo a lo descripto por el mecanismo magnetocentr´ıfugo,
desarrollado por Blandford & Payne (1982), el cual puede sintetizarse de la siguiente forma: el material
ionizado entre la protoestrella y el disco, al estar en movimiento, genera corrientes ele´ctricas que dan lugar a
campos magne´ticos; estos campos canalizan otras part´ıculas cargadas y as´ı el sistema se va retroalimentando.
Parte del material que esta´ siendo acretado por la protoestrella se acopla al campo magne´tico y al acercarse
al centro del sistema y ganar momento angular es eyectado, siguiendo las l´ıneas de campo, como un viento
de plasma que da lugar a un jet.
Cuando el jet a gran velocidad (puede alcanzar incluso los 500 km/s) se encuentra con el medio interestelar
(a velocidades t´ıpicas de entre 5 y 15 km/s) se genera un frente de choque. La forma de estos frentes de
choque se asemeja al choque de proa que se da en los barcos al navegar, de ah´ı su nombre en ingle´s: bow
shock. El jet arrastra al gas de la nube molecular primigenia y lo acelera, dando lugar a flujos moleculares,
que esta´n formados por material de la nube a mayor velocidad que el resto (entre 20 y 100 km/s). Esto se
puede ver esquematizado en la Figura 1.4.
Para caracterizar los jets y los flujos moleculares se utilizan cuatro observables: (1) factor de colimacio´n,
que es el cociente entre el largo y el ancho del objeto; (2) tiempo dina´mico (τdyn), que es el cociente entre
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Figura 1.4. Esquema de un bow shock. Adaptada de la web http://www.eso.
org/~tstanke/thesis/fig7.html.
Tabla 1.1. Caracterizacio´n de jets y flujos moleculares.
Factor de colimacio´n τdyn [an˜os] Velocidad [km s
−1]
Jet alto 102 − 103 100 - 500
Flujo bajo 104 − 106 < 100
Figura 1.5. A: Composicio´n en 3 colores de HH 1 y HH 2 en la nube molecular
de Orio´n con datos del Telescopio Espacial Hubble. Con verde se ve la l´ınea de Hα
a 6463A, con rojo [SII] y el continuo de radio en azul. Con una cruz se marca la
fuente VLA1. B: Esquema del escenario paradigma´tico de formacio´n estelar. Una
protoestrella con un disco de acrecio´n genera un jet que al impactar en el medio




la longitud del objeto y su velocidad promedio; (3) a´ngulo de apertura y (4) a´ngulo de posicio´n, el cual se
mide desde el norte hacia el este. Los jets presentan un alto grado de colimacio´n, escalas de τdyn de entre
102 y 103 an˜os, y velocidades superso´nicas de entre 100 y 500 km s−1 (teniendo en cuenta que la velocidad
promedio del sonido en el medio interestelar a 10 K es de 0.2 km/s). En cuanto a los flujos moleculares, el
factor de colimacio´n es ma´s bien bajo, con τdyn entre 10
4 y 106 an˜os, y velocidades t´ıpicas de entre 20 y 100
km/s (e.g., Bachiller 1996; Reipurth & Bachiller 1997; Bally & Lada 1983; Reipurth & Bally 2001). Podemos
ver en la Tabla 1.1 los valores t´ıpicos de factor de colimasio´n, tiempo dina´mico y velocidad para jets y flujos
moleculares.
En resumen, como podemos ver en la Figura 1.5, la acrecio´n da lugar a un disco de acrecio´n y jets
bipolares. Al impactar el jet contra el material circundante se genera un frente de choque con forma de bow
shock (objeto Herbig-Haro) y acelera el material de la nube molecular primigenia. El material de la nube a
mayor velocidad que el resto es lo que se conoce como flujo molecular.
1.2.1. Flujos moleculares gigantes
En un principio se adjudicaba a los flujos moleculares un taman˜o promedio de 0.3 pc, pero tras el estudio
morfolo´gico realizado por Bally & Devine (1994) de una cadena de objetos HH que resultaron ser parte de
un mismo flujo molecular de unos cuantos parsecs de longitud, el espectro se amplio´ enormemente. Hoy en
d´ıa se cree que los flujos moleculares gigantes no son la excepcio´n, e incluso se han registrado aquellos que
superan los 15 pc de extensio´n, como es el caso de HH 80-81 que se puede ver en la Figura 1.6 (Marti et al.
1993; Masque´ et al. 2012).
A medida que un flujo se aleja de la fuente eyectora se vuelve ma´s dif´ıcil el estudio de sus propiedades
debido a la interaccio´n con el medio interestelar, que puede por ejemplo deformar el flujo. La presencia de
mu´ltiples protoestrellas en la regio´n puede hacer que los flujos vecinos contaminen las observaciones (Bally
& Devine 1994), dificultando as´ı la determinacio´n de las propiedades f´ısicas del flujo, como su taman˜o y
movimiento propio. A su vez, los flujos gigantes interactuan fuertemente con la nube molecular progenitora.
Reipurth et al. (1997) hicieron un estudio a fondo de un gran nu´mero de flujos moleculares gigantes, a
continuacio´n expondre´ algunas de sus conclusiones:
i. La variabilidad en la tasa de pe´rdida de masa deja como rastro varios frentes de choque consecutivos,
conocidos como nudos, seguidos de una capa de enfriamiento (Heathcote et al. 1996). Los autores llegaron
a la conclusio´n de que pequen˜as variaciones en la velocidad (< 40 km/s) ocurren en intervalos de tiempo
ma´s bien cortos (entre 10 y 500 an˜os), mientras que es raro observar variaciones de velocidad ma´s
bruscas.
ii. El tiempo dina´mico de los flujos estudiados es comparable con el tiempo que dura la etapa de principal
acrecio´n.
iii. Los frentes de choque pueden disociar mole´culas y hasta ionizar los a´tomos resultantes, alterando as´ı la
qu´ımica de las nubes moleculares (Charnley et al. 1990). Los choques a velocidades mayores a 50 km/s
pueden ionizar el C as´ı como el H, cuya recombinacio´n dara´ lugar a H2 y CI. La sucesio´n de estos choques
en el medio interestelar puede detener el envejecimiento qu´ımico, es decir, la formacio´n de mole´culas
complejas en la nube molecular (e.g., Xie et al. 1995).
Por otro lado, el grado de impacto que tienen los flujos moleculares en la turbulencia de las nubes
progenitoras es un tema en discusio´n. La tasa de formacio´n estelar en nubes moleculares observadas en la
Vı´a La´ctea ha resultado ser apreciablemente menor que la esperada si la fuerza de gravedad fuera la u´nica
involucrada. Esta baja eficiencia ha sido atribu´ıda a campos magne´ticos (Mestel & Spitzer 1956; Shu 1983;
Crutcher 2012), al corto tiempo de vida de las nubes moleculares (Murray 2011; Dobbs & Pringle 2013),
y a la turbulencia (Larson 1981; Federrath 2015). La discusio´n sobre si los flujos moleculares son cruciales
para mantener la turbulencia de la nube o no au´n no esta´ saldada. En este sentido, si los flujos moleculares
gigantes son ma´s usuales de lo que se pensaba, su estudio es una pieza importante a tener en cuenta al
momento de caracterizar las regiones de formacio´n estelar.
1.2.2. Jets con diferentes morfolog´ıas
No todos los jets observados tienen la forma sime´trica, recta y bipolar que predice la teor´ıa. En cambio,
existe todo un zoolo´gico de objetos observados, como por ejemplo jets asime´tricos, con forma de C, de S o
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Figura 1.6. Imagen del lo´bulo norte del jet HH 80/81/80N. Las observaciones
fueron tomadas en la conFiguracio´n C de JVLA/VLA. En azul y rojo se marcan




serpenteante, monopolares (cuya naturaleza no es clara, aunque podr´ıa deberse a que solo haya material de
la nube original hacia uno de los lados, e.g. Louvet et al. 2018), jets desviados de su trayectoria original, o
fruto de eyecciones episo´dicas.
Comprender la naturaleza de la variabilidad de los jets nos proveera´ de informacio´n acerca de los procesos
f´ısicos involucrados en la interaccio´n de los jets con el medio circundante, o incluso acerca de la dina´mica
del sistema que los origina.
Jets precesantes
En los trabajos de Eisloffel & Mundt (1997) y Fendt & Zinnecker (1998) se puede encontrar un estudio
detallado de los posibles mecanismos involucrados en la precesio´n de jets protoestelares. En los mismos se
habla de las diferentes simetr´ıas que generan diversos procesos f´ısicos, los cuales enumerare´ a continuacio´n
a modo de resen˜a:
Simetr´ıa especular
• Sistema binario coplanar donde una de sus componentes emite un jet.
• Fuente en movimiento perpendicular a la direccio´n del jet.
Simetr´ıa puntual
• Precesio´n del jet por desalineacio´n entre el eje de rotacio´n y el campo magne´tico de la protoestrella.
• Accio´n de las fuerzas de marea en un sistema binario no-coplanar.
Algunos jets precesantes que pueden encontrarse en la literatura son por ejemplo el correspondiente a la
fuente NGC 2264 G (estudiado por Teixeira et al. (2008) y que puede verse en la Figura 1.7), o el jet V380
Ori-NE (Davis et al. 2000).
Figura 1.7. Flujo molecular bipolar precesante asociado a la fuente NGC2264G.
En contornos negros se ve la emisio´n infrarroja, con contornos azules y rojos la
emisio´n de CO con velocidades desplazadas hacia el azul y el rojo, respectivamente.
Con una curva negra los autores han superpuesto un modelo de precesio´n. Imagen
tomada de Teixeira et al. (2008).
Jets curvados
Este tipo de sistemas presentan una clara simetr´ıa especular. En los trabajos de Cerqueira & de Gouveia
Dal Pino (1999) y Hurka et al. (1999) se han discutido diversos escenarios de origen de estos jets: se adjudica
esta morfolog´ıa a protoestrellas tipo run away (que se encuentran en movimiento a medida que eyectan
material), o a la presencia de un campo magne´tico externo o viento que este´ arrastrando el jet (side wind
jet), proveniente de, por ejemplo, una asociacio´n OB cercana a la protoestrella. Podemos ver en la Figura
1.8 simulaciones llevadas a cabo por Hurka et al. (1999) de un jet protoestelar siendo afectado por un campo
magne´tico externo.
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Figura 1.8. Simulaciones de Hurka et al. (1999) de un jet protoestelar a diferentes
velocidades y en dos a´ngulos de propagacio´n α diferentes (αizda = 10
◦, αdcha =
60◦) bajo la influencia de un campo magne´tico externo B = 50 µG en tres diferentes
distribuciones.
Jets deflectados: el caso de HH 270/110
A medida que un jet emerge de la nube molecular progenitora, puede encontrarse con objetos ma´s densos
del medio. La existencia de colisiones entre jets y nubes moleculares es el ejemplo ma´s directo de introduccio´n
de energ´ıa meca´nica y momento por parte de una protoestrella en el medio circundante. De esta manera,
puede entenderse a los jets como un generador de turbulencia que soporta la nube en contra del colapso
gravitatorio, explicando as´ı en parte la baja eficiencia de formacio´n estelar que se observa en la Vı´a La´ctea
(e.g., Federrath 2015). Los mecanismos generadores de turbulencia (protostellar feedback) au´n no esta´n bien
determinados, por lo cual la caracterizacio´n de cada uno de ellos es de importancia para la comunidad
cient´ıfica (e.g., Feddersen et al. 2018).
El objeto HH 110, en la regio´n de Orio´n, es un jet altamente colimado para el cual, a pesar de los
numerosos estudios realizados en diferentes longitudes de onda, no se encontro´ ninguna fuente progenitora
a lo largo de su eje. Reipurth et al. (1996) hicieron un estudio cinema´tico de HH 110 y de HH 270, un flujo
un poco ma´s de´bil ubicado al Noreste de HH 110, con su contraparte y fuente bien definidas, y llegaron a
la conclusio´n de que se trataba de un mismo flujo deflectado debido a la colisio´n con una nube molecular
densa en la vecindad de HH 270. Se puede ver en la Figura 1.9 una imagen Hα del sistema. A partir del
trabajo de Reipurth et al. (1996) se han realizado numerosos estudios observacionales, teo´ricos, simulaciones
y experimentos de laboratorio (Raga & Canto 1995; Rodr´ıguez et al. 1998; de Gouveia Dal Pino 1999; Lo´pez
et al. 2005; Coker et al. 2007; Hartigan et al. 2009), los cuales respaldan el escenario de colisio´n jet-nube
propuesto.
Por otro lado, Kajdicˇ et al. (2012) estudiaron los movimientos propios de los flujos moleculares de toda
la regio´n circundante a HH 270/110. Debido a la gran cantidad de jets y flujos moleculares en la vecindad
del sistema (como se puede ver en la Figura 1.10), los autores no descartan que la desviacio´n de HH 270 se
deba en realidad a su colisio´n con otro jet, el asociado al objeto HH 491.
Otros sistemas que parecen presentar la deflexio´n de un jet por colisio´n con el medio han sido estudiados
previamente, como NGC 2264 G (Fich & Lada 1997) – que luego fue estudiado como un jet precesante
por Teixeira et al. (2008) –, Cep A HW3d (Rodr´ıguez et al. 2005) y MSXG34 (Paron et al. 2014), pero
las evidencias no son concluyentes para ninguno de estos casos; es decir, hasta el momento el caso de HH
270/110 es el u´nico sistema observado alrededor del cual existe cierto consenso en cuanto a la existencia de
una deflexio´n y la naturaleza de la misma.
En este sentido, encontrar nuevos candidatos a jets deflectados por una colisio´n afianzar´ıa la nocio´n de
que este tipo de interaccio´n es posible y se da en la naturaleza. Su estudio nos llevar´ıa un paso ma´s adelante
en la caracterizacio´n f´ısica de estos eventos. Entender la naturaleza de este tipo de eventos es clave para
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Figura 1.9. Imagen Hα del sistema HH 270/110 tomada de Kajdicˇ et al. (2012).
Con letras se marcan los nudos.
Figura 1.10. Imagen infrarroja de H2 en la regio´n circundante al sistema HH




poder respondernos adema´s la pregunta ¿co´mo es posible que un medio pra´cticamente vac´ıo, que contiene
unas 105 part´ıculas por cm3, logre desviar la trayectoria de un jet protoestelar y mantenerlo colimado?
1.3. Serpens South
Las formacio´n de mole´culas en el medio interestelar se da en regiones de alta densidad y su preservacio´n
queda sujeta a la cantidad de granos de polvo que haya en la regio´n (que protegen a las mole´culas de fotones
muy energe´ticos que pudieran disociarlas). Las nubes moleculares son regiones muy fr´ıas y densas del medio
interestelar. Esta´n compuestas mayoritariamente por H2 y presentan trazas de otras mole´culas. El estudio
de las mole´culas de 12CO (J=1-0) y 13CO (J=1-0) en nubes moleculares gigantes ha revelado la naturaleza
grumosa y filamentaria de las nubes moleculares (e.g., Maddalena et al. 1986; Bally et al. 1987; Blitz 1991).
La mayor´ıa de las estrellas en nuestra galaxia se forman en grupos o cu´mulos dentro de nubes moleculares
de estructura filamentaria (e.g., Abt & Levy 1976; Lada & Lada 2003). Estas nubes generalmente cuentan
con un nu´cleo donde se pueden hallar numerosos objetos estelares jo´venes y filamentos en los cuales el nu´mero
de objetos Clase 0 y nu´cleos pre-estelares es mayor (Myers 2009; Andre´ et al. 2014).
Serpens South es una nube molecular detectada por primera vez por Gutermuth et al. (2008) en la banda
de absorcio´n de 8 µm con Spitzer IRAC en la regio´n de la Grieta del A´guila (Aquila Rift) como podemos ver
en la Figura 1.11 (izquierda). Estudios subsecuentes de la emisio´n de continuo y emisio´n de l´ıneas moleculares
confirmaron que esta nube densa centrada en (α,δ)(J2000)=(18:30:00,-02:00:00) es una regio´n de formacio´n
estelar activa, de unos 3 pc de extensio´n, de estructura filamentaria y masa intermedia (Andre´ et al. 2010;
Kirk et al. 2013; Ferna´ndez-Lo´pez et al. 2014).
Figura 1.11. Izda.: mosaico de Spitzer IRAC a tres colores. Podemos ver azul,
verde y rojo la emisio´n a 3.6, 4.5 y 8.0 µm, respectivamente. Dcha.: distribucio´n
espacial de los YSOs detectados sobre una imagen en 8 µm de Serpens South.
Se ven marcados con c´ırculos rojos los YSOs de clase I, con diamantes verdes los
YSOs de clase II y con un c´ırculo blanco se delimita el nu´cleo central de formacio´n.
Imagen tomada de Gutermuth et al. (2008).
El estudio de Serpens South supone un gran atractivo por tres razones principales: (1) cuenta con una
gran concentracio´n de YSOs a lo largo de su estructura filamentaria; (2) Gutermuth et al. (2009) calcularon
la proporcio´n de protoestrellas de clase II respecto a las de clase I y el resultado fue 0.7, siendo el valor
promedio para otros cu´mulos cercanos de 3.7; a partir de esto infirieron que Serpens South es una regio´n de
unos 4 Myr de antigu¨edad aproximadamente. La juventud de la regio´n es una ventaja al momento de estudiar
los jets y flujos moleculares resultantes de la acrecio´n tanto en los filamentos como en el nu´cleo central, ya
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que el tiempo transcurrido es relativamente poco como para que las condiciones de formacio´n inicial hayan
cambiado dra´sticamente; (3) es una regio´n relativamente cercana (d < 500 pc). Mediante mediciones de
la extincio´n de estrellas cercanas se calculo´ para Serpens Main, otra nube molecular en Aquila Rift, una
distancia de ≈ 260 pc. Dada la similitud de velocidades en el LSR de Serpens South y Serpens Main, se
tomo´ el mismo valor de distancia para ambas. Ma´s adelante, mediante el estudio de la paralaje de distintas
fuentes que se creen cercanas a Serpens South hechas con VLBA, se adopto´ una distancia de 436 ± 9.2 pc
(Ortiz-Leo´n et al. 2017).
Sugitani et al. (2011) hicieron un estudio de la polarizacio´n de Serpens South, y notaron que el campo
magne´tico esta´ ma´s bien ordenado y con direccio´n mayormente perpendicular (en proyeccio´n) al filamento
principal que se extiende en direccio´n norte-sur, como se puede ver esquematizado en la Figura 1.12. Con-
cluyen que esto es un indicio de que el campo magne´tico podr´ıa desempen˜ar un papel importante en la
regulacio´n de la formacio´n estelar a lo largo del filamento principal.
Figura 1.12. Dibujo esquema´tico de la polarizacio´n de Serpens South. Con l´ıneas
so´lidas se marco´ el contorno de la nube y con l´ıneas punteadas verdes se marcaron
las l´ıneas del campo magne´tico. Imagen tomada de Sugitani et al. (2011)
1.4. Objetivos de este trabajo
Nakamura et al. (2011) estudiaron previamente los flujos moleculares de la regio´n de Serpens South con
observaciones de 12CO (J=3-2) y HCO+ (J=4-3) tomadas con el telescopio ASTE de 10 m. Se puede ver
en sus mapas que una gran parte de los flujos moleculares se encuentran agrupados en el nu´cleo central
de formacio´n, para el cual estimaron una masa de 80 M. Tras comparar sus datos con las ima´genes del
continuo de polvo a 1.1 mm tomadas con la ca´mara AzTEC notaron que algunos de los flujos parec´ıan estar
chocando con el gas denso de la nube molecular.
En la zona sur de la nube molecular los autores identificaron 4 flujos moleculares que se pueden ver en
la Figura 1.13: B7, B14, B15 y R8. En la misma Figura pueden verse 2 fuentes de continuo marcadas con
rombos verdes. A la fuente de la izquierda la nombraron YSO 5, y la de la derecha YSO 6. En cuanto a la
caracterizacio´n de los flujos moleculares detectados, podemos destacar que los autores:
Para B7 no encuentran contraparte al rojo y no lo asocian a ninguna fuente de continuo.
Sen˜alan B15 y R8 como la emisio´n al azul y al rojo respectivamente de un flujo molecular bipolar
asociado al YSO 6.
Para B14 no encuentran contraparte al rojo y lo asocian al YSO 5.
Ma´s adelante, Teixeira et al. (2012) hicieron un ana´lisis con datos en el cercano infrarrojo de H2 a
2.122 µm de la regio´n de Serpens South. Tomaron datos de Spitzer y Herschel para ubicar los numerosos
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Figura 1.13. Imagen del continuo de polvo a 1.1 mm en escala de grises tomada
con la ca´mara AzTEC. Superpuesta en contornos azules y rojos se ve la emisio´n
de 12CO (J=3-2) en la zona sur de Serpens South. Los rombos verdes marcan la
ubicacio´n de los YSO 5 (Este) y 6 (Oeste). Imagen tomada de Nakamura et al.
(2011).
candidatos a protoestrellas de la regio´n, y estudiaron la cinema´tica y morfolog´ıa de 14 objetos con emisio´n
de hidro´geno molecular (MHO por sus siglas en ingle´s) y concluyeron que se trata de 10 flujos moleculares.
En la Figura 1.14 tenemos una imagen a 3 colores de Spitzer en la que esta´n marcados con l´ıneas verdes los
MHO reportados por Teixeira et al. (2012) y con contornos cian y magenta los flujos moleculares (hacia el
azul y hacia el rojo, respectivamente) estudiados por Nakamura et al. (2011). En la Figura 1.15 se pueden
ver dos tablas del trabajo de Teixeira et al. (2012), una en la que se caracterizan los MHO y otra en la que
se caracterizan los YSO con los que trabajaron los autores.
Nuestras observaciones de l´ıneas de emisio´n molecular tienen mayor sensibilidad y mejor resolucio´n an-
gular que las de Nakamura et al. (2011). A simple vista se ven diferencias significativas entre las estructuras
de dicho trabajo y las que nos muestran nuestros datos. En particular se puede ver una estructura de gran
taman˜o (∼ 0.5 pc) con forma de arco que se cruza con un filamento de la nube molecular. Nos proponemos
estudiar es las siguientes secciones si existe efectivamente una interaccio´n f´ısica entre el filamento y el flujo
molecular. Para ello usaremos herramientas computacionales para el armado de mapas de momento, dia-
gramas posicio´n velocidad y obtencio´n de espectros. Luego compararemos nuestros resultados con la teor´ıa
desarrollada sobre las interacciones jet-nube a partir del caso de deflexio´n de HH 270/110. A su vez, haremos
una comparacio´n con los resultados del trabajo de Nakamura et al. (2011) y complementaremos nuestro
ana´lisis con ima´genes en longitudes de onda infrarroja (observaciones de Spitzer y los resultados del trabajo
de Teixeira et al. 2012) que nos permitan analizar la interaccio´n de los flujos moleculares con su entono.
El trabajo de esta tesis consiste en cuatro aspectos de igual importancia:
i. Hacer una labor de investigacio´n sobre los flujos moleculares, su interaccio´n con el medio interestelar
y los efectos de estas interacciones en la morfolog´ıa de los flujos moleculares. Los resultados de esta
investigacio´n se pueden ver reflejados en el cap´ıtulo 1.
ii. Comprender los conceptos ba´sicos de las te´cnicas interferome´tricas y aprender a analizar datos interfe-
rome´tricos espectrosco´picos y de continuo.
iii. Aprender a manejar herramientas de calibracio´n e imagen de telescopios submilime´tricos, como MIRIAD,
KARMA y CASA, y producir ima´genes de calidad.
iv. Presentar un ana´lisis y caracterizacio´n de la emisio´n molecular de la zona sur de Serpens South.
Por otro lado nos propusimos elaborar una publicacio´n basados en el estudio de la regio´n Sur de Serpens
South y confeccionar esta tesis con los apartados de dicha publicacio´n, es decir, Introduccio´n, Observaciones,
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Figura 1.14. Sobre una composicio´n a 3 colores de Spitzer se indican con l´ıneas
verdes los MHO identificados y estudiados por Teixeira et al. (2012), y con con-
tornos cian y magenta se ve la emisio´n de CO (J = 3-2) hacia el azul y hacia el
rojo, respectivamente, del trabajo de Nakamura et al. (2011). Imagen tomada de
Teixeira et al. (2012).
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Figura 1.15. Tablas 1 y 2 del trabajo de Teixeira et al. (2012), donde se pueden
ver las caracter´ısticas de los MHOs identificados (arriba, Tabla 1) y de las fuentes
infrarrojas (abajo, Tabla 2).
Resultados y Ana´lisis y discusio´n, como refleja el ı´ndice. Al analizar los resultados llegamos a la conclusio´n
de que no ser´ıa suficiente un estudio de la emisio´n molecular en la regio´n sur de la nube para hacer una
publicacio´n en una revista con referato internacional sino que deberemos extender el ana´lisis a todo Serpens







El interfero´metro CARMA (por sus siglas en ingles Combined Array for Research in Millimeter-wave
Astronomy) era un interfero´metro formado por 23 antenas: 8 de 3.5 m de dia´metro, 9 de 6.1 m y 6 de 10.4
m de dia´metro. Se ubicaba en las montan˜as Inyo en el estado de California, Estados Unidos a una altura
de 2200 m. Este interfero´metro pod´ıa operar en tres bandas atmosfe´ricas: 1 cm (27-35 GHz), 3 mm (85-116
GHz) y 1.3 mm (215-270 GHz), con una resolucio´n angular de hasta 0′′.5. Las configuraciones de este arreglo
ofrec´ıan una distancia entre antenas que pod´ıa ir de 5 m hasta 2 km.
En abril de 2015 este instrumento fue desmantelado y los radiotelescopios guardados en Owens Valley
Radio Observatory.
2.1.1. Proyecto Classy
El proyecto CLASSy (The CARMA Large Area Star Formation Survey) fue pensado para ir un paso
ma´s adelante en el desentramado de la naturaleza detra´s de los procesos de formacio´n estelar. Se propuso
tomar observaciones de muy buena calidad y sensibilidad con el interfero´metro CARMA de cinco regiones de
formacio´n estelar en la regio´n del Cinturo´n de Gould: NGC 1333, Barnard 1 y L1451 en Perseo, Serpens Main
y Serpens South. Los objetivos principales de este proyecto fueron caracterizar la estructura interna y la
dina´mica de los nu´cleos protoestelares, ahondar en el estudio de la interaccio´n entre los nu´cleos protoestelares
y la nube primigenia en que se forman y poder poner a prueba los modelos teo´ricos que tratan de explicar
el origen y evolucio´n de las nubes moleculares. Usando CARMA en el modo 23 antenas (que combina
las correlaciones cruzadas entre antenas con la sen˜al de disco simple procedente de las antenas de 10.4 m
autocorreladas consigo mismas) se observo´ la emisio´n de continuo a 3 mm y de tres mole´culas: N2H
+(1-0),
HCO+(1-0) y HCN(1-0), la primera traza gas denso y nos permite detectar estructuras filamentarias y las
otras dos suelen encontrarse en flujos moleculares. Ver Storm et al. (2014) para una descripcio´n ma´s detallada
del proyecto CLASSy.
Las observaciones de Serpens South hechas en el marco del proyecto CLASSy se tomaron en el modo
CARMA23, que combina las 23 antenas del arreglo, incluyendo as´ı 253 l´ıneas de base en un rango que
va desde 1 a 45 kλ en las configuraciones EZ y DZ con una resolucio´n angular de 7′′. Las 8 antenas de
3.5 m proporcionaban l´ıneas de base muy cortas y los productos de la autocorrelacio´n de las antenas de
10.4 m se usaron para crear ima´genes de disco simple. Estos datos de antena simple (calibrados mediante
observaciones de una posicio´n off-source) se combinaron con los datos interferome´tricos, obteniendo as´ı
un buen muestreo del plano uv, lo que implica una mejora de la sensibilidad del interfero´metro y en la
calidad de imagen al momento de observar emisio´n extendida. En la tabla 2.1 se pueden ver los detalles
de las observaciones realizadas entre agosto de 2012 y agosto de 2013. El tiempo total de observacio´n
fueron unas 221 horas y el mosaico final se compone de unos 980 puntos de muestreo de Nyquist adquiridos
con el me´todo de siete apuntados de CARMA, esquematizado en la figura 2.3. El mosaico se centra en
(α,δ)(J2000)=(18:29:52.504,-01:56:36.48), cubriendo un a´rea de 250 arcmin
2 distribu´ıda en dos recta´ngulos
de modo que se incluyen tanto el cu´mulo central de protoestrellas como los filamentos principales de la nube
molecular, que se extienden hacia el norte y hacia el sur del cu´mulo central. Las cuatro bandas espectrales del
correlador en el modo CARMA23 cuentan con 159 canales de 0.049 MHz de ancho cada uno, lo que se traduce
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Figura 2.1. Interfero´metro CARMA. Imagen adaptada de la web http://www.
astro.caltech.edu/research/carma/.
en una resolucio´n espectral de 0.16 km s−1, logrando as´ı un ancho de banda total de 8 MHz. Las bandas
fueron distribu´ıdas de forma que se utilizaron una para la observacio´n del continuo a 92.8 GHz y las otras
tres para la observacio´n de la transicio´n J=1-0 de las mole´culas de N2H
+(1-0), HCO+(1-0)y HCN. Los datos
de antena simple obtenidos con las antenas de 10.4 m fueron calibrados y la imagen hecha usando SINBAD,
SINPOLY y VARMAPS del paquete MIRIAD. MIRIAD es un programa que ejecuta procedimientos en base
a para´metros de entrada. Sus tareas tienen usos diversos, desde el manejo de archivos de datos, la inspeccio´n
de datos, la calibracio´n y la formacio´n de ima´genes interferome´tricas, hasta el ana´lisis de las mismas y su
presentacio´n gra´fica (ver Sault et al. 1995). Para las l´ıneas moleculares, los datos interferome´tricos y de disco
simple fueron deconvolucionados conjuntamente con MOSMEM para crear los cubos de velocidad. Los datos
interferome´tricos fueron calibrados usando el paquete MIRIAD. Se uso´ el quasar J1743-038 como calibrador
de ganancia, y el bandpass (500 MHz) fue calibrado usando las fuentes astrono´micas 3C279, 3C454.3, J1743-
038 y J1635+381. Para calibrar las bandas espectrales ma´s angostas se uso´ un diodo que genera una sen˜al
intensa con espectro plano. A su vez, las fuentes MWC349 y 3C454.3 (que eran monitoreadas perio´dicamente
como parte de los calibradores primarios de CARMA), junto con el planeta Marte se utilizaron para calibrar
el flujo.
La emisio´n de continuo fue mapeada utilizando solamente informacio´n interferome´trica, ya que CARMA
no contaba con un me´todo de cambio ra´pido entre observaciones on source y off source para compensar
las fluctuaciones del cielo y as´ı calibrar los datos de antena simple. Tras aplicar la transformada inversa de
Fourier y limpiar las observaciones, se recuperaron los datos con un beam sinte´tico de 7′′.6 × 7′′.4 y un a´ngulo
de posicio´n PA=80
◦
.1. El valor final de rms en el mapa de continuo es de 1.2 mJy beam−1.
Tabla 2.1. Resumen de las observaciones.
Config. Fecha de Horas Calibradores Calibradores Flujo medio
las obs. de flujo de ganancia [Jy]
DZ Oct-Nov 2012 60 Marte/MWC349 J1743.038 3.4
Feb-Abr 2013 17 MWC349 J1743.038 3.6
Jun-Jul 2013 38 Marte/MWC349 J1743.038 3.3
EZ Ago-Sep 2012 53 Marte/MWC349 J1743.038 3.7
Jul-Ago 2013 53 MWC349/3C454.3 J1743.038 2.9
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Figura 2.2. Vistazo a las regiones estudiadas con CLASSy de la nube molecular
Serpens a trave´s de Herschel a 350 µm (Andre´ et al. 2010). Las areas estudiadas
no son realmente rectangulares, es una esquematizacio´n. Imagen tomada de Storm
et al. (2014).
Figura 2.3. Esquematizacio´n del mosaico a 7 puntos de CARMA.
Imagen de la web https://bima.astro.umd.edu/carma/observing/tools/
mosaicpatterns.html.
Tabla 2.2. Montaje del correlador
Frec. Num. Ancho Cobertura Resol. en rms Beam
reposo canales canal en vel. en vel. sint.
[GHz] [MHz] [km/s] [km/s] [mJy/beam] ′′ × ′′
N2H
+ 93.173704 159 0.049 24.82 0.157 0.14 7.7 x 6.8
Cont. 92.7947 47 10.4 1547 33.6 0.0011 7.6 x 7.4
HCO+ 89.188518 159 0.049 25.92 0.164 0.12 7.8 x 7.0
HCN 88.631847 159 0.049 26.10 0.165 0.12 7.9 x 7.1
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Figura 2.4. Sobre una imagen de Herschel a 250 µm de Serpens South se ve el




3.1. Emisio´n de continuo a 3 mm
En la Figura 3.1 se puede ver la emisio´n de continuo1 a 3 mm detectada por CARMA en la regio´n
de Serpens South. Se han identificado un total de 15 fuentes en toda la nube molecular por encima de
4σ (rms = 1.2 mJy beam−1). Estas fuentes se distribuyen en 3 zonas principales: 9 en el nu´cleo central, 3
hacia el norte y 3 hacia el sur. Hemos nombrado a estas fuentes MM seguido de un nu´mero natural, desde el
1 hasta el 15, en orden ascendente con la ascencio´n recta. Podemos ver que los YSOs nombrados 5 y 6 por
Nakamura et al. (2011) se corresponden con nuestras fuentes MM15 y MM4, respectivamente.
Hemos caracterizado cada una de estas fuentes como puede verse en la Tabla 3.1. La herramienta IMFIT
del paquete MIRIAD nos permite hacer un ajuste gaussiano sobre cada fuente de continuo a 3 mm; con
ella obtuvimos el valor del flujo, la posicio´n, el a´ngulo de posicio´n y el taman˜o. Para la fuente MM2 hemos
ajustado dos gaussianas a la vez. Para la fuente MM13 fijamos su posicio´n al momento de ajustar la gaussiana.





derivada a partir del trabajo de Hildebrand (1983) y en la cual d es la distancia a la fuente, Sν la densidad
de flujo, Bν(Td) es la funcio´n de Planck para una dada temperatura de polvo Td y κν la opacidad. Tomamos
para la opacidad la expresio´n κν = 0.1 (ν/1200GHz)
β cm2 g−1, consistente con trabajos previos en la regio´n
(e.g., Plunkett et al. 2018). Tomando β=1 y λ = 3 mm obtenemos κν = 0.0083 cm
2 g−1. A partir del trabajo
de Friesen et al. (2016) obtuvimos la temperatura de polvo para cada fuente considerando que tanto el gas
como el polvo esta´n termalizados (es decir, Td=Tgas) y como valor de la distancia tomamos 436±9 pc (valor
estimado por Ortiz-Leo´n et al. 2017).
Las fuentes del Norte MM1 y MM2 se encuentran a una distancia de ∼ 2′′ entre s´ı. La otra fuente de la
regio´n Norte, MM3, se encuentra alejada unos ∼ 4′ de MM1 y MM2 y es la ma´s masiva de las 3, con una
masa equivalente a 1.6 ± 0.07 M. Estas tres fuentes tienen formas ma´s bien ovaladas, siendo el semieje
mayor de estas fuentes pra´cticamente el doble que el semieje menor.
Las fuentes del cu´mulo central las podemos diferenciar en tres grupos segu´n que´ tan cercanas unas de
otras se encuentran. Por un lado tenemos ma´s hacia el Noroeste MM5, MM6 y MM9 las cuales distan entre
s´ı unos ∼ 4′′en promedio. MM6 es la ma´s masiva de las tres (∼ 1 M ma´s), aunque su forma alargada
podr´ıa estar indicando que en realidad se trata de dos fuentes pro´ximas entre s´ı no resueltas. Por otro lado,
al Suroeste del cu´mulo central se ubican MM7 y MM8 que distan unos ∼ 3′′ entre s´ı. Sus masas difieren en
0.07 M. En el centro de nu´cleo central encontramos MM10, MM11, MM12 y MM13. Distan unos ∼ 3′′.5
entre s´ı y sus masas var´ıan entre 1.04 ± 0.18 M (MM13) y 6.55 ± 0.62 M (MM12). Vemos que dentro
de las fuentes del cu´mulo central, aquellas que se encuentran en medio del cu´mulo son ma´s masivas que las
fuentes que se ubican hacia el Noroeste del cu´mulo, las cuales a su vez son ma´s masivas que aquellas ubicadas
al Suroeste.
En la regio´n sur, que es la regio´n en la que centraremos nuestro estudio, podemos encontrar 3 fuentes de
continuo bien separadas entre s´ı: MM4, MM14 y MM15. MM4 es una fuente que se ubica en el Suroeste de




Serpens South, clasificada como Clase I por Bontemps et al. (2010). Estimamos para este YSO una masa
equivalente a 2.6 ± 0.3 M. Su a´ngulo de posicio´n es 171◦.75 y es una fuente no resuelta. MM14 es en cambio
una fuente menos masiva que MM4, con una masa estimada equivalente a 1.25 ± 0.23 M, pero de mayor
extensio´n, con un taman˜o de 10′′× 3′′.3. Se ubica al Sur del cu´mulo central de formacio´n con un a´ngulo de
posicio´n de 119◦. MM15 es una fuente ubicada en el Sureste de Serpens South a la cual Bontemps et al. 2010
han clasificado como Clase I. Su masa estimada equivale a 4.38 ± 0.42 M, su a´ngulo de posicio´n es 95◦.16
y tambie´n es una fuente no resuelta.
Figura 3.1. Con contornos negros se ve la emisio´n del continuo a 3 mm. Las
fuentes fueron nombradas MM seguido por un nu´mero natural partiendo del 1 y
en orden ascendente a mayor ascencio´n recta. En la parte inferior derecha de cada
recuadro se ve el contorno del taman˜o del beam sinte´tico (7′′.6×7′′.4) en color rojo
y los contornos comienzan en 4σ con un rms=1.2 mJy beam−1.
3.2. Emisio´n de l´ınea
3.2.1. Mapas de momento 0
En la Figura 3.2 se puede ver el mapa de momento 0 de N2H
+(1-0). Este mapa nos muestra la distribucio´n
espacial de la emisio´n. Esta mole´cula es trazadora de gas denso y fr´ıo, por eso muestra una buena correlacio´n
con la emisio´n de Herschel (polvo fr´ıo, ver Figura 2.4) y nos permite ver con claridad los filamentos que le
dan su forma caracter´ıstica a Serpens South. Detectamos emisio´n en un rango de velocidades que va entre
-2.5 y 15 km s−1. De acuerdo al trabajo de Ferna´ndez-Lo´pez et al. (2014) la velocidad promedio de la nube
es de 7.5 km s−1, lo cual es consistente con nuestras observaciones.
Podemos distinguir 5 filamentos principales: uno que se extiende unos ∼ 15′ en direccio´n Noroeste del
cu´mulo central, uno que se extiende unos ∼ 5′ hacia el Este del cu´mulo central, y hacia el Sur vemos una
bifurcacio´n entre uno que se extiende unos ∼ 7′ en direccio´n Sureste del cu´mulo central y se curva en la
punta sur hacia el Oeste y uno que se extiende ∼ 8′ hacia el Suroeste, el cual a su vez se bifurca en otro
filamento que se extiende hacia el Sur unos ∼ 5′.
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Tabla 3.1. Para´metros de las fuentes de continuo de 3 mm en Serpens South.
Fuente Ascencio´n recta Declinacio´n Speak Sint Taman˜o P.A. Td Masa
J2000.0 J2000.0 [mJy beam−1] [mJy] ′′×′′ [◦] [K] [M]
MM1 18h29m37s.59 -1◦51′02′′.71 4.61 ± 0.7 16.7 ± 1.6 14.2 × 7.75 125.73 16 0.85 ± 0.13
MM2 18h29m38s.88 -1◦51′00′′.35 6 ± 1 ... ... ... 16 1.11 ± 0.18
MM2 18h29m38s.89 -1◦51′07′′.42 6.6 ± 0.6 11.4 ± 0.8 8.7 × 3.9 90 16 1.22 ± 0.11
MM3 18h29m46s99 -1◦55′48′′.73 7.4 ± 0.3 7.9 ± 1.1 8.2 × 7.24 150.72 14 1.6 ± 0.07
MM4 18h30m01s.43 -2◦10′26′′.75 11.7 ± 1.3 17.9 ± 2.9 no resuelta 171.75 13 2.6 ± 0.3
MM5 18h30m02s.34 -2◦02′56′′.81 4.7 ± 0.3 9.7 ± 1.8 14.76 × 8.61 43.7 17 0.82 ± 0.07
MM6 18h30m02s.50 -2◦02′48′′.54 12.2 ± 1.7 30.6 ± 8.4 12.37 × 8.62 63.6 17 2.13 ± 0.31
MM7 18h30m03s.05 -2◦03′21′′.24 3.5 ± 0.5 3.8 ± 0.5 9.21 × 6.57 10.1 17 0.6 ± 0.09
MM8 18h30m03s.32 -2◦03′24′′.62 3.9 ± 0.1 16.2 ± 1.5 17.2 × 13.4 32.5 17 0.67 ± 0.02
MM9 18h30m03s.39 -2◦02′43′′.25 7.5 ± 0.7 32.3 ± 1.2 14.76 × 8.61 43.7 17 1.31 ± 0.13
MM10 18h30m03s.76 -2◦03′06′′.41 25.1 ± 5.3 58.2 ± 8.7 15.26 × 5.75 44.3 17 3.56 ± 0.93
MM11 18h30m03s.88 -2◦03′11′′.02 14.5 ± 0.4 59.4 ± 6.2 16.64 × 13.61 102.88 17 2.52 ± 0.07
MM12 18h30m04s.11 -2◦03′02′′.46 37.8 ± 3.6 73.2 ± 18.4 9.55 × 9.12 43.7 17 6.55 ± 0.62
MM13 18 h30m04s.572 -2◦03′14′′.25 6 ± 1 ... ... ... 17 1.04 ± 0.18
MM14 18h30m12s.385 -2◦06′51′′.20 6.2 ± 1.1 11.4 ± 3.4 10.05 × 3.3 119.09 15 1.25 ± 0.23
MM15 18h30m25s.978 -2◦10′42′′.49 15 ± 1.4 19.3 ± 2.7 no resuelta 95.16 11 4.38 ± 0.42
Se ajustaron dos gaussianas a MM2 ya que su forma nos indica que es probable que sean dos YSOs que no pudimos
resolver por separado. Al fijar ciertos para´metros iniciales la tarea imfit so´lo nos devuelve el flujo pico, por eso la
falta de informacio´n para MM2 y MM13.
HCO+ tambie´n es una mole´cula trazadora de gas denso, pero a diferencia de N2H
+ se excita en regiones
de choque, lo cual la ha convertido en un trazador cla´sico de flujos moleculares procedentes de YSOs.
En la Figura 3.3 se puede ver el mapa de momento 0 de HCO+(1-0) con un zoom en la regio´n Sur de
Serpens South para velocidades desplazadas hacia el azul. Se observa emisio´n en un rango de velocidades
que va entre -1 y 6.5 km s−1. En la Figura 3.4 se puede ver el mapa de momento 0 de HCO+(1-0) con un
zoom en la regio´n Sur de Serpens South para velocidades desplazadas hacia el rojo. Se observa emisio´n en
un rango de velocidades que va entre 9 y 15 km s−1.
Podemos ver que la emisio´n tiene una morfolog´ıa alargada, y para el caso de la fuente MM4 ubicada
al Sureste de la regio´n incluso parece ser bico´nica. Esto sumado a que esta mole´cula traza gas chocado
nos lleva a pensar que la emisio´n que observamos podr´ıa estar asociada a flujos moleculares procedentes de
protoestrellas ubicadas en esta regio´n. Si lo comparamos con el estudio de Nakamura et al. (2011) podemos
asociar la emisio´n de HCO+(1-0) con los flujos moleculares B14, B15 y R8 reportados en dicho trabajo.
Adema´s la emisio´n de HCO+(1-0) podr´ıa asociarse con emisio´n de H2 en infrarrojo como se ha hecho
previamente en el trabajo de Teixeira et al. (2012). As´ı es que podr´ıamos asociar la emisio´n de HCO+(1-0)
con los objetos con emisio´n de H2 MHO3253 y MHO3255 reportados en el trabajo mencionado. Teixeira
et al. asocian MHO3253 con la fuente de continuo a 3 mm que hemos llamado MM15 y a MHO3255 con una
fuente que logran detectar con Spitzer MIPS centrada en (18:30:05.3,-2:11:00) a la que llaman P5.
Con la opcio´n region → ruler del paquete DS9 hemos caracterizado la extensio´n de la emisio´n de
HCO+(1-0) que podr´ıa corresponderse con los objetos MHO3253 y MHO3255. MHO3253 tiene una ex-
tensio´n de 0.2 pc, un a´ngulo de posicio´n de 67◦ medido en sentido directo desde el norte y un factor de
colimacio´n de 0.27. MHO3255 se extiende unos 0.14 pc en un a´ngulo de posicio´n de 42◦ y su factor de
colimacio´n es de 0.51.
Tambie´n con DS9 hemos calculado para la emisio´n asociada a MM4 un a´ngulo de posicio´n de 78◦. Para la
emisio´n con velocidades hacia el rojo estimamos un taman˜o de 0.5 pc2 y obtuvimos un factor de colimacio´n
de 0.42. La emisio´n hacia el azul se pierde ra´pidamente en las cercan´ıas de MM4 como puede verse en la
Figura 3.3, pero si seguimos con una l´ınea imaginaria la direccio´n de la emisio´n vemos que se une con la
estructura con forma de arco que hemos asociado a B14 de Nakamura et al. (2011). Si consideramos que B15
y B14 son parte del mismo flujo molecular asociado a la fuente MM4, con DS9 estimamos que su extensio´n
es de 0.75 pc y su factor de colimacio´n es 0.353. Calculamos tambie´n un a´ngulo de apertura4 de 79◦ para la
2Midiendo desde MM4 hasta donde se pierde la emisio´n (αj2000.0 ≈ 18:29:50).
3Para calcular el factor de colimacio´n asumimos que el flujo es sime´trico.
4El a´ngulo de apertura lo calculamos asumiendo que el flujo es sime´trico. Trazamos una l´ınea imaginaria con una inclinacio´n




Figura 3.2. Mapa de la distribucio´n espacial de la emisio´n de la l´ınea N2H
+(1-0)
en escala de grises. El rango de velocidades que comprende este mapa va entre -2.5
y 15 km s−1, rms=1 mJy beam−1 y la emisio´n pico es de 1.28 Jy beam−1. Con
contornos amarillos hemos superpuesto las fuentes de emisio´n de continuo a 3 mm
y con c´ırculos rojos hemos marcado los YSO obtenidos del trabajo de Dunham
et al. (2015). Los cinco filamentos principales que componen la nube molecular
fueron nombrados segu´n la direccio´n en la que se extienden a partir del cu´mulo
central de formacio´n.
emisio´n con velocidades hacia el azul y de 47◦ para la emisio´n con velocidades hacia el rojo. En la Tabla 3.2
se pueden ver sintetizados los para´metros estimados para cada flujo molecular.
Cabe aclarar que no distinguimos una estructura clara para la emisio´n en la vecindad de MM14, al
Noroeste de B15, donde Nakamura et al. (2011) reportan un flujo molecular con velocidades hacia el azul de
un taman˜o comparable a B14 (ver Figura 1.14). De la misma manera tampoco hemos detectado emisio´n al
Sureste de B14 donde Teixeira et al. (2012) ubican a MHO3254.
Tabla 3.2. Caracterizacio´n de los flujos moleculares identificados en la zona sur
de Serpens South.
Nombre Taman˜o Factor de P.A. A.A.
[pc] colimacio´n [◦] [◦]
B15-B14 0.75 0.35 78 79
R8 0.54 0.42 258 47
MHO3255 0.14 0.51 43 ...
MHO3253 0.2 0.27 67 ...
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Figura 3.3. Mapa de la distribucio´n espeacial de la emisio´n con velocidades hacia
el azul de la l´ınea HCO+(1-0) con un zoom en la zona Sur de Serpens South. Se
detecta emisio´n con un rango de velocidades que va entre -1 y 6.5 km s−1 con un
ma´ximo de emisio´n de 0.95 Jy beam−1y rms=1 mJy beam−1. En la parte inferior
derecha se ve el contorno del taman˜o del beam sinte´tico. Con contornos negros
se ven las fuentes de continuo a 3 mm. Marcamos con etiquetas la emisio´n que
pudiera corresponderse con los flujos moleculares reportados por Nakamura et al.
(2011) y los MHO reportados por Teixeira et al. (2012).
Figura 3.4. Mapa de la distribucio´n espacial de la emisio´n de la l´ınea HCO+(1-0)
con velocidades hacia el rojo con un zoom en la regio´n sur de Serpens South. Se
detecta emisio´n en un rango que va entre 9 y 15 km s−1 con una emisio´n ma´xima
de 1.05 Jy beam−1 y rms=1 mJy beam−1. En la parte inferior derecha se ve el
contorno del taman˜o del beam sinte´tico. Con contornos negros se ven las fuentes
de continuo a 3 mm y marcamos la emisio´n que pudiera corresponderse con los
flujos moleculares reportados por Nakamura et al. (2011) y los MHO reportados
por Teixeira et al. (2012).
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3. Resultados
3.2.2. Mapas de momento 1
En la Figura 3.5 se puede ver el mapa de momento 1 de N2H
+(1-0). Esta Figura tiene una ma´scara que
aplica un corte a la emisio´n y so´lo muestra la regio´n donde la emisio´n esta´ por encima de 3σ en el mapa de
momento 0, siendo rms=1 mJy beam−1. Vemos en el filamento Sureste velocidades entre 6.5 y 7.5 km s−1
aproximadamente, en el filamento Suroeste velocidades entre 7 y 8 km s−1, y en el filamento sur velocidades
entre 6.5 y 7 km s−1.
En la Figura 3.6 hemos hecho un zoom en el mapa de momento 1 de la mole´cula N2H
+(1-0) en los
alrededores de MM4 y agregado con contornos azules y rojos la emisio´n integrada en velocidad hacia el azul
y el rojo de HCO+(1-0). Se puede ver un gradiente de velocidades en el gas que rodea a MM4: la velocidad
disminuye ∼ 1 km s−1 en direccio´n Noroeste-Sureste. Esta direccio´n es aproximadamente perpendicular a la
direccio´n del flujo molecular que traza la emisio´n de HCO+(1-0) (recordando que el a´ngulo de apertura que
hemos medido para la emisio´n de HCO+(1-0) asociada a MM4 es 78◦, como vimos en la seccio´n 3.2.1).
En la Figura 3.7 podemos ver el mapa de momento 1 de la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades hacia
el azul (arriba) y hacia el rojo (abajo) con zoom en la regio´n Sur de Serpens South. Con contornos negros y
grises se puede ver la emisio´n de continuo a 3 mm y la emisio´n de N2H
+(1-0), respectivamente. B14 presenta
velocidades entre 2.5 y 5.5 km s−1 y se cruza con el filamento Sureste de Serpens South, B15 presenta
velocidades entre 2.5 y 5 km s−1 y R8 entre 14 y 16 km s−1. MHO3255 presenta velocidades entre 4 y 2.5
km s−1 hacia el azul y entre 14 y 15 km s−1 hacia el rojo. En cuanto a MHO3253, podemos ver que tiene
velocidades hacia el azul entre 2.5 y 4 km s−1 y hacia el rojo entre 14.5 y 16 km s−1.
3.2.3. Mapas de momento 2
En la Figura 3.8 podemos ver el mapa de momento 2 de N2H
+(1-0) con un zoom en la regio´n sur de
Serpens South. Podemos ver que la dispersio´n de velocidades promedio para el filamento Sureste es de 0.2
km s−1, mientras que en la zona donde se cruzan el filamento y el flujo molecular tenemos un pico de
dispersio´n de 1 km s−1.
En la Figura 3.9 podemos ver el mapa de momento 2 de la emisio´n con velocidades hacia el azul (arriba)
y hacia el rojo (abajo) de HCO+(1-0) con un zoom en la regio´n sur de Serpens South. Si miramos B14
podemos ver una dispersio´n de velocidades que var´ıa entre 0.5 y 2.3 km s−1, siendo ma´xima en la parte sur
del flujo. B15 presenta una dispersio´n de velocidades entre 1 y 2 km s−1. R8 presenta una dispersio´n de
velocidades entre 2 y 3 km s−1. En cuanto MHO3255 y MHO3253 ambos presentan dispersiones entre 1.5 y
2 km s−1 para la emisio´n hacia el azul, pero hacia el rojo sus dispersiones var´ıan entre 2 y 3 km s−1 y entre
2 y 3.2 km s−1, respectivamente.
26
3.2. Emisio´n de l´ınea
Figura 3.5. Mapa de momento 1 de la distribucio´n espacial de la emisio´n de
N2H
+(1-0). Con un recta´ngulo negro hemos marcado la zona donde se encuentra
la fuente de continuo a 3 mm MM4, en la cual haremos un zoom.
Figura 3.6. Mapa de momento 1 de la emisio´n de N2H
+(1-0) en torno al YSO
MM4, marcado con contornos negros. Con contornos azules y rojos se ve la emi-
sio´n de HCO+(1-0) con velocidades hacia el azul y el rojo, respectivamente. Esta
emisio´n de HCO+(1-0) la hemos asociado a un flujo molecular resultante de la
eyeccio´n de material de MM4. Se puede ver un gradiente de velocidades en la emi-
sio´n de N2H
+(1-0) en torno al YSO MM4 tal que estas disminuyen ∼ 1 km s−1




Figura 3.7. Mapas de momento 1 de la emisio´n con velocidades hacia el azul
(arriba) y al rojo (abajo) de HCO+(1-0) con zoom en la regio´n sur de Serpens
South. Hemos etiquetado las fuentes de continuo a 3 mm, que se pueden ver en
contornos negros. Con contornos grises se muestra la distribucio´n espacial de la
emisio´n integrada de la l´ınea N2H
+(1-0). En la parte inferior derecha de cada
Figura se ve el contorno del taman˜o del beam con color negro.
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Figura 3.8. Mapa de momento 2 de la mole´cula de N2H
+(1-0) en la regio´n sur
de la nube molecular. Con contornos negros se ve la emisio´n de continuo a 3 mm
y con contornos grises la emisio´n de HCO+(1-0).
Figura 3.9. Mapa de momento 2 de la emisio´n de la l´ınea HCO+(1-0) con velo-
cidades hacia el azul (arriba) y el rojo (abajo). Hemos etiquetado las fuentes de
continuo a 3 mm, que se pueden ver en contorno negros. Con contornos grises se
muestra la distribucio´n espacial de la emisio´n integrada de la l´ınea N2H
+(1-0). En





Con la opcio´n view → box sum de la herramienta KVIS del paquete KARMA hemos tomado cajas de
diferentes taman˜os para analizar el espectro de N2H
+(1-0) en diferentes regiones en la zona sur de la nube
molecular. En la Figura 3.10 pueden verse las cajas que hemos tomado y el espectro de N2H
+(1-0) obtenido
con cada una de ellas. Dado que el espectro de N2H
+(1-0) presenta 7 componentes hiperfinas agrupadas en
dos tripletes y un singlete (ver Ape´ndice), para evitar resultados espurios producto de una superposicio´n de
l´ıneas centraremos nuestro estudio en el singlete, sin perder informacio´n en el camino ya que todas las l´ıneas
se ven afectadas de la misma manera. La caja 1, de 75 × 40 pixeles, nos muestra el espectro en una zona
t´ıpica del filamento Sureste de Serpens South. Hemos logrado ajustar con un programa iterativo escrito en
Fortran una gaussiana al singlete centrado en ∼ – 1.4 km s−1 y obtuvimos un FWHM (del ingle´s Full Width
Half Maximum, ancho a mitad de altura) de ∼ 0.48 km s−1. Si lo comparamos con el espectro de la caja 2,
de 55× 35 pixeles tomada en la zona donde se cruzan el filamento y el flujo molecular B14, vemos que este
es menos intenso y el singlete se ve ensanchado. Ajustando al singlete una gaussiana obtenemos en este caso
un FWHM de ≈ 0.83 km s−1. Si miramos ahora el espectro de la caja 3, de 50 × 75 pixeles tomada en los
alrededores de MM4, el ajuste gaussiano nos devuelve un FWHM de ∼ 0.64 km s−1. Es decir, en esta regio´n
tambie´n tenemos un ensanchamiento con respecto al espectro de la caja 1, que corresponda a una zona con
un espectro t´ıpico de la nube molecular, aunque no tan pronunciado como el de la caja 2. Esto puede indicar




Figura 3.10. En la Figura superior vemos con contornos magenta la emisio´n
de N2H
+(1-0) y con contornos negros la emisio´n de HCO+(1-0). Con recta´ngulos
azules hemos marcado las 3 cajas tomadas con la opcio´n box sum de la herramienta
KVIS y en la parte inferior de la imagen los espectros de N2H
+(1-0) obtenidos con
cada una.
En la Figura 3.11 vemos los espectros de HCO+(1-0) obtenidos con la opcio´n ver → box average de la
herramienta KVIS del paquete KARMA en dos zonas que nos interesan estudiar de B14: donde se cruzan el
filamento y el flujo molecular y en la zona donde vemos una mayor dispersio´n de velocidades. En el espectro
resultante de la caja 1 (de 60 × 45 pixeles) podemos ver un ala de unos 3 km s−1 de ancho hacia el azul,
t´ıpica de regiones de gas chocado como se da en los flujos moleculares, y una emisio´n ma´xima de 0.2 Jy
beam−1. En cambio el espectro obtenido con la caja 2 (de 40× 70 pixeles) tiene un ala hacia el azul de unos
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5 km s−1 de ancho y un pico de emisio´n de 0.3 Jy beam−1. Es decir que el espectro de la caja 2 es ma´s
intenso y tiene un ensanchamiento ma´s pronunciado que el de la caja 1.
1
2
Figura 3.11. En la Figura superior vemos con contornos magenta la emisio´n
de HCO+(1-0) y con contornos negros la emisio´n de N2H
+(1-0). Con recta´ngulos
azules hemos marcado las 2 cajas tomadas con la opcio´n box average y en la parte
inferior de la Figura se ven los espectros de HCO+(1-0) obtenidos con cada una.
3.2.5. Diagramas posicio´n-velocidad
Con la herramienta KPVSlice del paquete KARMA (Gooch 1996) hemos hecho un corte posicio´n-
velocidad en el mapa de N2H
+(1-0) en sentido Noroeste-Sureste en la regio´n de la nube circundante a
MM4, como se puede ver marcado con una l´ınea verde en la Figura 3.12. Si miramos el diagrama posicio´n-
velocidad obtenido para el singlete (en la misma Figura) podemos ver un gradiente de velocidades similar al
esperado ante un comportamiento kepleriano del gas.
En la Figura 3.13 se puede ver el corte posicio´n-velocidad realizado en el mapa de HCO+(1-0) en B14,
flujo molecular que hemos asociado a la fuente MM4, en sentido Sureste-Noroeste. Vemos un pronunciado
gradiente de velocidades que disminuye en el sentido del corte y dispersio´n de velocidades a lo largo de dicho
gradiente.
3.2.6. Masa, momento y energ´ıa del flujo molecular asociado a la fuente MM4
En esta seccio´n haremos una cruda estimacio´n de la masa, el momento lineal y la energ´ıa del flujo
molecular asociado a la fuente de continuo a 3 mm MM4. Este tipo de estimaciones se suele hacer con
un trazador o´pticamente delgado, como 13CO, pero en nuestro caso solo disponemos de HCO+ en este
momento. Por eso es que a pesar que la estimacio´n sera´ un tanto cruda, lo importante en este punto fue
conseguir realizar este tipo de ca´lculo buscando datos moleculares y las expresiones matema´ticas adecuadas,
comprendiendo tambie´n el tipo de aproximaciones que usualmente se realizan.
Para el ca´lculo de la masa del flujo molecular asociado a la fuente MM4 usaremos la expresio´n




Figura 3.12. En la Figura vemos en escala de grises el mapa de emisio´n integrada
de la l´ınea N2H
+(1-0) en el entorno de la fuente MM4 en Serpens South y en
contornos blancos la fuente de continuo a 3 mm MM4. Con una l´ınea verde hemos
marcado el corte en posicio´n realizado y con una l´ınea roja la posicio´n del cero del
offset. En la Figura inferior vemos a la izquierda el diagrama posicio´n-velocidad,
con las siete componentes hiperfinas de la emisio´n de N2H
+(1-0), y a la derecha lo
mismo pero con un zoom en el singlete. Se puede ver un gradiente de velocidades
que podr´ıa indicar rotacio´n, tal vez kepleriana.
donde µ(=2.8) es el peso molecular medio del Hidro´geno molecular (Miettinen 2012), mH(=1.67×10−24 g)
la masa del a´tomo de Hidro´geno, N(H2) es la densidad columnar de H2, d es la distancia al objeto y Ω el
a´ngulo so´lido del objeto.
Para obtener N(H2) vamos a hacerlo a partir de N(HCO
+). Para estimar N(HCO+) usamos, bajo la











× Q(Texc) eEu/kTexc (3.3)
donde k es la constante de Boltzmann en unidades de erg K−1, W es la intensidad integrada de la l´ınea
observada en unidades de K km s−1, ν es la frecuencia de la transicio´n en Hz, Sµ2 es el producto entre el valor
intr´ınseco de la fuerza de l´ınea S (o factor de Ho¨nl-London) y el cuadrado del momento dipolar ele´ctico µ,
Texc(=17 K Plunkett et al. 2015
5) es la temperatura de excitacio´n, Tbg(= 2.73 K) es la temperatura de brillo
del fondo co´smico de radiacio´n, Q(Texc) es la funcio´n de particio´n a una dada temperatura de excitacio´n y
τ es la profundidad o´ptica. El valor de Sµ2 para HCO+(1-0) lo obtuvimos del cata´logo CDMS6 y Q(Texc) lo
obtuvimos de interpolar el valor de la funcio´n de particio´n para las diferentes temperaturas que contempla el
cata´logo CDMS. Resumimos los valores usados para la transicio´n HCO+(1-0) en la Tabla 3.3. Para calcular








(1− e−τ ) (3.4)
5Este valor es un promedio calculado pixel a pixel por los autores para la regio´n central de Serpens South. Supondremos que
este valor es constante para toda la nube.
6https://cdms.astro.uni-koeln.de/cgi-bin/cdmssearch
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Figura 3.13. En la Figura superior se ve en escala de grises la emisio´n de
HCO+(1-0), y con una estrella marcamos la posicio´n de la fuente de continuo a 3
mm MM15. La l´ınea verde marca el corte realizado en direccio´n Sureste-Noroeste
y la l´ınea roja marca la posicio´n cero del offset. En la Figura inferior vemos el dia-
grama posicio´n velocidad resultante. Se ve un gradiente de velocidades creciente
en sentido Noroeste-Sureste.
(e.g. Rohlfs & Wilson 2004) donde TMB es la temperatura del beam principal en K, Texc(=17 K) la tem-
peratura de excitacio´n y T0 = hν/k = 4.28 K. Medimos TMB canal por canal usando el paquete CASA
(McMullin et al. 2007) y lo pasamos a unidades de temperatura de brillo con la expresio´n7
TMB = 1222× I
ν2 θmajθmin
(3.5)
donde I es la densidad de flujo en mJy beam−1, ν es la frecuencia en GHz y θmaj y θmin son los ejes mayor
y menor, respectivamente, del beam sinte´tico en arcosegundos (7′′.6×7′′.4, como describimos en el cap´ıtulo 2).
Usando la expresin 3.4 calculamos τ para ambos lo´bulos y obtuvimos que la emisio´n hacia rojo es
o´pticamente delgada mientras que la emisio´n hacia el azul es o´pticamente gruesa. Continuamos el ca´lculo
asumiendo que ambas son o´pticamente delgadas y sabiendo que lo que obtendremos para la emisio´n hacia
el azul es una cota mı´nima del valor real de las cantidades estimadas.
Para la emisio´n de la l´ınea HCO+(1-0) con velocidades hacia el rojo obtuvimos valores para τ  1 pero
para la emisio´n con velocidades hacia el azul calculamos los valores τ a pesar de que probablemente esta
emisio´n sea o´pticamente gruesa, caso para el cual la fo´rmula que hemos usado para estimar la densidad
columnar no es correcta. Es decir que hemos tomado esta aproximacio´n para poder seguir con el ejercicio




Para obtener la intensidad integrada de la l´ınea usamos como aproximacio´n al a´rea real de la l´ınea la
expresio´n
W = TMB ×∆v (3.6)
con los valores calculados canal por canal para TMB y con ∆v = 0.16 km s
−1 el ancho de cada canal.
Tras calcular N(HCO+) canal por canal, para obtener N(H2) canal por canal multiplicamos por su
abundancia relativa [HCO+/H2] = 2 × 10−9 (Hasegawa & Mitchell 1995). Reemplazamos este valor en la
ecuacio´n 3.2 y sumamos el valor de cada canal para obtener la masa total del flujo molecular
MTOT = ΣareaΣvelM(x, y, v) (3.7)
De manera similar calculamos el momento y la energ´ıa del flujo molecular




ΣareaΣvelM(x, y, v) |v − vnube|2 (3.9)
donde v es la velocidad de cada canal y vnube= 7.5 km s
−1 es la velocidad de la nube (Ferna´ndez-Lo´pez et al.
2014). Podemos adema´s calcular para cada flujo molecular la velocidad caracter´ıstica, que es simplemente el
cociente P/M .
Para la emisio´n con velocidades hacia el rojo obtuvimos Mr= 0.24 M, Pr=1.3 M km s−1, Er=3.46 M
km2 s−2 y Vcarr =5.26 km s
−1. Para la emisio´n con velocidades hacia el azul obtuvimos Mb=2.3 M, Pb=6.2
M km s−1, Eb=8.9 M km2 s−2 y Vcarb =2.7 km s
−1. Sumando estos valores obtenemos una cota inferior
para la masa (2.54 M), momento (7.5 M km s−1) y energ´ıa (12.4 M km2 s−2) del flujo molecular. En la
Tabla 3.4 se pueden ver sintetizados estos resultados.
Nakamura et al. (2011) estimaron la masa (0.6 M), el momento (7.6 M km s−1) y la energ´ıa (64.6
M km2 s−2) total de los flujos moleculares de Serpens South. Sus estimaciones difieren de las nuestras en
varios aspectos: el valor para la distancia de Serpens South que tomaron los autores fue 260 pc (e.g., Dzib
et al. 2010), la l´ınea de emisio´n a partir de la cual estimaron la densidad columnar de H2 fue CO(3-2) la cual
es o´pticamente gruesa. En adicio´n Nakamura et al. tuvieron en cuenta el factor de la inclinacio´n (i=57
◦
.3,
Bontemps et al. 1996) al calcular el momento y la energ´ıa totales de la emisio´n molecular. Si repetimos
nuestro ca´lculo tomando una distancia de 260 pc y teniendo en cuenta el factor de la inclinacio´n de la misma
manera que Nakamura et al. obtenemos M=0.9 M, P=5.2 M km s−1 y E=17.2 M km2 s−2. Los valores
que obtuvimos de la masa y el momento son comparables con los de Nakamura et al., aunque la energ´ıa
estimada es mucho menor.
Dentro de nuestra estimacio´n tenemos muchas fuentes de error: la aproximacio´n para la intensidad inte-
grada de la l´ınea, la suposicio´n que Texc es constante, el valor elegido para la abundancia relativa de HCO
+,
el valor adoptado para la distancia y la estimacio´n de la funcio´n particio´n. Sin embargo no inclu´ımos un
ca´lculo del error en nuestra estimacio´n ya que no vale la pena frente a la aproximacio´n hecha para la opacidad
de la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades hacia el azul. Esta nos condiciona desde un principio a que los
valores estimados sean un l´ımite inferior de los reales.
Tabla 3.3. Propiedades de la transicio´n HCO+(1-0).
ν [GHz] Eu/k [K] Q(Texc) Sµ
2 [D]
89.1885 4.3 8.25248 1.1821
Tabla 3.4. Masa, momento, energ´ıa y velocidad caracter´ıstica estimados para el
flujo molecular asociado a la fuente MM4.
Azul Rojo Total
M [M] 2.3 0.24 2.5
P [M km s−1] 6.2 1.3 7.5
E [M km2 s−2] 8.9 3.4 12.4
Vcar [km s




Para estimar la masa dina´mica (gas y polvo) en la zona donde se ubica la fuente de continuo a 3 mm












∆v es el ancho total del singlete del espectro de N2H
+(1-0), es decir 2 veces el FWHM calculado previa-
mente (∼ 0.63 km s−1). Con DS9 estimamos r ∼ 19 ′′, que es un radio promedio de la extensin de la emisio´n
de N2H
+(1-0) desde la ubicacio´n de MM4 como se puede ver en la Figura 3.14. Obtenemos como resultado
Mdyn=3.9 M.
Figura 3.14. Sobre el mapa de momento 1 de N2H
+(1-0) con zoom en la regio´n
donde se ubica MM4 hemos marcado con contornos negros la posicin de la fuente
de continuo a 3 mm. Con l´ıneas negras hemos esquematizado las distancias que
promediamos para estimar un radio r de la extensio´n del gas desde la posicio´n de
MM4 para calcular la masa dina´mica.
Si a la masa dina´mica le restamos la masa de polvo calculada previamente en la seccio´n 3.1 (2.6 ± 0.3
M) obtenemos un valor aproximado para la masa del YSO MM4 equivalente a ∼1.3 .
3.4. Observaciones en la banda infrarroja
Para hacer un ana´lisis completo de una regio´n de formacio´n estelar es importante inspeccionar en dife-
rentes bandas del espectro. Por eso es que adema´s de estudiar esta regio´n en la banda milime´trica y submi-
lime´trica hemos buscado informacio´n en la banda infrarroja. En particular hemos buscando observaciones
de Spitzer IRAC y MIPS en las bandas de emisio´n a 4.5, 5.8, 8.0 y 24 µm.
En la Figura 3.15 vemos la emisio´n a 4.5 µm, la cual nos permite ver tanto los posibles YSOs como las
zonas donde el gas chocado es ma´s intenso. Se observa emisio´n muy intensa en la zona donde Teixeira et al.
(2012) ubican el objeto MHO3255. Tambie´n se ve emisio´n que coincide en posicio´n con el flujo molecular
B14 y tambie´n en donde ubicamos R8. En la regio´n donde se cruzan B14 y el filamento Sureste de Serpens
South no vemos emisio´n intensa que podamos asociar a una colisio´n.
En la Figura 3.16 vemos la emisio´n a 5.8 µm. En esta longitud de onda podemos ver posibles YSOs y
emisio´n de gas chocado (aunque no tan intensa como es el caso de la emisio´n a 4.5 µm).
En la Figura 3.17 se ve la emisio´n a 8.0 µm. Podemos ver tanto posibles YSOs como gas chocado. La
estructura en absorcio´n que se observa coincide con el contorno de emisio´n de N2H
+(1-0).
En la Figura 3.18 podemos ver la emisio´n a 24 µm. Esta longitud de onda traza muy bien el gas tibio,
lo cual nos indica que puede haber una fuente calentando su entorno. En otras palabras, la emisio´n a esta
35
3. Resultados
longitud de onda nos muestra posibles YSOs. Hemos marcado con una flecha la posicio´n de la fuente a la
cual Teixeira et al. (2012) asocian el objeto MHO3255.
Figura 3.15. Emisio´n en la banda infrarroja a 4.5 µm. La emisio´n a esta longitud
de onda nos muestra tanto los YSO como las regiones donde el gas chocado es
ma´s intenso. Con contornos blancos marcamos la emisio´n de N2H
+(1-0). Imagen
tomada con Spitzer IRAC.
Figura 3.16. Emisio´n en la banda infrarroja a 5.8 µm. La emisio´n a esta longitud
de onda nos muestra tanto los YSO como regiones de gas chocado. Con contornos
negros marcamos la emisio´n de N2H
+(1-0). Imagen tomada con Spitzer IRAC.
36
3.4. Observaciones en la banda infrarroja
Figura 3.17. Emisio´n en la banda infrarroja a 8.0 µm. Se observa en esta longitud
de onda los YSO y las regiones de gas chocado. Con contornos blancos marcamos
la emisio´n de N2H
+(1-0). Vemos adema´s en absorcio´n los filamentos de la nube
molecular y notamos que concuerdan con los contornos de N2H
+(1-0). Imagen
tomada con Spitzer IRAC.
Figura 3.18. Emisio´n en la banda infrarroja a 24 µm. La emisio´n a esta longitud
de onda traza el polvo tibio, es decir que nos revela posibles YSOs. Con contornos
negros marcamos la emisio´n de N2H
+(1-0) y con una flecha negra la posicio´n del







4.1. Flujo molecular asociado a MM4
En este apartado discutimos dos posibilidades en la interpretacio´n de los datos de la emisio´n de HCO+(1-0)
en las inmediaciones de MM4 y MM15. En el pasado se ha propuesto que B14 y B15 son lo´bulos de dos
flujos moleculares distintos, asociados a MM4 y MM15, respectivamente. En este trabajo proponemos que
ambas fuentes moleculares esta´n asociadas al mismo flujo molecular eyectado desde MM4.
Inspeccionando el mapa de momento 0 de la emisio´n hacia el azul de HCO+(1-0) (Figura 3.3) se puede
ver que, a pesar de que hay una zona sin emisio´n, debido a la morfolog´ıa de ambas y sus velocidades radiales,
pensamos que la emisio´n procedente de las fuentes B14 y B15 forman parte del mismo flujo molecular. En
este sentido, B15 tiene forma co´nica y en su ve´rtice reside MM4, mientras que B14 tiene forma de arco y
coincide con la forma que tendr´ıa un choque producido por material eyectado desde MM4. Adema´s el punto
central de B14 esta´ aproximadamente alineado con MM4 y la bisectriz de B15.
Por otro lado, inspeccionando el diagrama posicio´n-velocidad obtenido a partir de un corte en direccio´n
Sureste-Noroeste de la emisio´n que se correpsonde con B14 (ver Figura 3.13) vemos un gradiente de velocidad
con una estructura tipo ley de Hubble (velocidad mayor a mayor distancia del punto de or´ıgen) (e.g., Lee
et al. 2000). A pesar que el gradiente esta´ alineado con MM15, la velocidad radial es ma´s azul (V=–2 km s−1)
que la velocidad lejos de MM15 (V=6.5 km s−1), teniendo en cuenta que la velocidad promedio de la nube
es de 7.5 km s−1. Esto no es lo que suele observarse en este tipo de regiones, ma´s bien se observa el efecto
contrario. Por tanto deducimos que este no es un escenario viable para interpretar la emisio´n molecular
asociada con B14 como sostienen Nakamura et al. (2011).
Con esto sobre la mesa proponemos que B15 y B14 son un mismo flujo molecular y su fuente es MM4.
El escenario que proponemos se puede ver esquematizado en la Figura 4.1. Es probable que la razo´n de que
no observemos lo´bulos completos sea que la distribucio´n de HCO+(1-0) no es homoge´nea en toda la nube
molecular.
Buscamos explicar el gradiente de velocidad que se observa en la Figura 3.13, casi perpendicular a la
direccio´n de eyeccio´n en el nuevo escenario propuesto, donde tenemos un flujo molecular eyectado por MM4.
Una posibilidad es que haya una deflexio´n del flujo molecular en la direccio´n de dicho gradiente de velocidad
producida por la interaccio´n f´ısica del flujo con el filamento Sureste de la nube molecular observado en
N2H
+(1-0). Inspeccionando el mapa de momento 1 de la emisio´n de N2H
+(1-0) (ver Figura 3.5) se puede
ver que en la zona donde se cruzan el flujo molecular y el filamento Sureste de Serpens South la velocidad
es ma´s azul (V=6.4 km s−1) que en una zona t´ıpica del filamento (V=7 km s−1). En el mapa de momento
2 de la emisio´n de N2H
+(1-0) (ver Figura 3.8) podemos ver que en la zona donde se cruzan el filamento y
el flujo molecular tenemos una dispersio´n de velocidades que alcanza un valor pico de 0.6 km s−1 mientras
que en el resto del filamento tenemos una dispersio´n promedio de ∼ 0.2 km s−1. Para analizar el espectro
de N2H
+(1-0) (Figura 3.10) ajustamos con un programa iterativo una gaussiana al singlete y obtuvimos un
valor para el ensanchamiento de la l´ınea de 0.83 km s−1, pra´cticamente el doble del ancho que se puede ver
en el espectro de una zona t´ıpica de la nube, donde al ajustar una gaussiana obtuvimos un valor para el
ancho de la l´ınea de 0.48 km s−1. En el mapa de momento 1 de la emisio´n de HCO+(1-0) (ver Figura 3.7)
vemos que en la zona donde se cruzan la nube y el flujo molecular las velocidades var´ıan entre 3 y 5 km s−1,
valores no mayores al resto del flujo molecular. En el mapa de momento 2 de la emisio´n de HCO+(1-0) (ver
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Figura 4.1. Vemos en escala de grises la emisio´n de N2H
+(1-0), con contornos
azules y rojos la emisio´n al azul y al rojo respectivamente de HCO+(1-0) y con
contornos verdes las fuentes de continuo. Hemos esquematizado con trazos color
negro los posibles flujos moleculares caracterizados en este trabajo.
Figura 3.9) vemos un rango de dispersiones que va desde 1.7 hasta 2.3 km s−1. Inspeccionando el espectro
de la emisio´n de HCO+(1-0) (ver Figura 3.11) vemos un ala ensanchada unos 3 km s−1 hacia velocidades
ma´s azules, lo cual es t´ıpico en regiones de gas chocado.
En resumen, las razones macrosco´picas por las que se puede producir un ensanchamiento en el espectro
de una l´ınea son principalmente dos: un aumento de la temperatura del gas o un cambio en la velocidad
del mismo (o una combinacio´n de ambas). Podemos ver estos efectos en los mapas de momento 1, 2 y en el
espectro de las l´ıneas N2H
+(1-0) y HCO+(1-0) en la zona donde se cruzan el flujo molcular y el filamento.
Sin embargo, el ala del espectro de la l´ınea HCO+(1-0) obtenido en el extremo Este del flujo esta´ ensanchada
unos 5 km s−1, 2 km s−1 ma´s que el ala del espectro obtenido en la zona donde se cruzan el flujo y el
filamento. Si analizamos tambie´n la emisio´n en la banda infrarroja de 4.5µm, la cual traza gas chocado, no
se ve una emisio´n intensa en la zona donde se cruzan el filamento y el flujo molecular. En conclusio´n, no
podemos descartar completamente que exista una interaccio´n entre el flujo molecular y el filamento Sureste
de Serpens South ya que pudimos hallar evidencias f´ısicas de dicha interaccio´n por diferentes canales de
estudio, pero al compararlo con el caso paradigma´tico de HH 270/110 y los sucesivos estudios teo´ricos (ver
seccio´n 1.2.2) los valores medidos son mucho menores a los esperados en un caso de deflexio´n de un flujo
molecular por la interaccio´n con una nube molecular, por lo que descartamos el escenario de interaccio´n
flujo-filamento como causante de la morfolog´ıa del flujo molecular.
Habiendo descartado el escenario de interaccio´n flujo-filamento para explicar el gradiente de velocidades
que se observa en el diagrama posicio´n velocidad del flujo molecular B14 nos proponemos explorar diferen-
tes explicaciones para lo que observamos. Nos planteamos entonces diversas situaciones, las cuales hemos
esquematizado en la Figura 4.2 y expondremos a continuacio´n:
a) Una burbuja de HCO+(1-0) en expansio´n. Al no encontrar evidencias adicionales acerca de un evento tan
energe´tico en la regio´n (por ejemplo, emisio´n de alta energ´ıa, otros registros cinema´ticos en la emisio´n de
HCO+(1-0), una morfolog´ıa esfe´rica o con forma de cascaro´n, entre otros) descartamos esta opcio´n.
b) Un flujo generado por un YSO ubicado en direccio´n Noroeste al mismo. Buscando en cata´logos de fuentes
infrarrojas de Spitzer encontramos algunas fuentes al noroeste de B14. Estos potenciales candidatos,
tienen posiciones algo alejadas de la emisio´n molecular, y ninguno parece estar espacialmente conectado
con el flujo B14, como s´ı lo esta´n B15 y MM4. En adicio´n, en caso de que B14 fuese el lo´bulo azul del flujo
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Figura 4.2. En esta Figura esquematizamos diferentes escenarios que pudieran
dar lugar al gradiente y dispersio´n de velocidades que se observan en el diagra-
ma posicio´n-velocidad de B14. Los diferentes escenarios son: a) una burbuja de
HCO+(1-0) en expansio´n; b) escenario en donde B14 es impulsado por una fuente
al noroeste; c) escenario donde el flujo molecular se ve desviado producto de una
interaccio´n con la nube molecular; d) el jet impulsado por MM4 impacta el ma-
terial molecular circundante, en algunas zonas con ma´s intensidad que en otras.
Con los datos que poseemos actualmente, el escenario d) es el que nos resulta ma´s
apropiado para explicar lo observado.
molecular de alguno de estos YSOs, tampoco observamos su contraparte al rojo. Aunque la existencia de
flujos molopolares se ha constatado en otras regiones (probablemente debido a inhomogeneidades en la
distribucio´n espacial del gas circundante, ver Ferna´ndez-Lo´pez et al. 2013; Louvet et al. 2018), este no es
el feno´meno ma´s habitual en las regiones de formacio´n estelar. Descartamos tambie´n este escenario.
c) Interaccio´n f´ısica entre el flujo molecular y la nube molecular que resultara en una desviasio´n y aceleracio´n
del flujo molecular. Ya hemos descartado anteriormente este escenario ya que, a pesar de hallar evidencias
f´ısicas de una interaccio´n, estas son mucho menores a las teorizadas a partir del caso paradigma´tico de
HH 270/110.
d) El jet resultante de la acrecio´n de material por parte de MM4 impacta el material circundante, lo ioniza
y lo acelera. En la direccio´n donde el jet impacta de lleno la dispersio´n de velocidades es mayor, as´ı
como la velocidad y el ensanchamiento del espectro. Adema´s, en los modelos de vientos protoestelares
procedentes de discos (e.g., Lee et al. 2000), el impulso de dichos vientos depende del a´ngulo polar de
eyeccio´n, siendo ma´s veloces en a´ngulos perpendiculares al disco y ma´s lentos en a´ngulos mayores (con
una dependencia de 1/sin2(θ)). La velocidad radial del material en un choque, depende tambie´n de la
distribucio´n de densidad del material circundante.
Con los datos que poseemos actualmente, el escenario d) es el que nos parece ma´s adecuado para explicar lo
que observamos.
En cuanto a la contraparte al rojo de la emisio´n desplazada al azul de B15-B14, es decir el lo´bulo de
emisio´n desplazada al rojo, que coincide espacialmente con la fuente R8 de Nakamura et al. (2011), no
tenemos mayor informacio´n que agregar al ana´lisis de dichos autores.
4.2. MHO3255 y MHO3253
MHO3255 fue caracterizado por Teixeira et al. (2012) pero no ha sido reportado en trabajos donde se
estudie la emisio´n de l´ınea en Serpens South. Esto probablemente se deba a que los estudios previos de la
regio´n fueron hechos a partir de datos con menor resolucio´n angular que los nuestros, y dada su cercan´ıa a
B15 no pudo ser correctamente resuelto. Teixeira et al. (2012) asocian este flujo molecular con una fuente
centrada en (α,δ)(J2000)=(18:30:05.3,-2:11:00) a la cual llaman P5. A pesar de que no hemos detectado
ninguna fuente de continuo a 3 mm en esa posicio´n, al mirar cuidadosamente los datos de Spitzer MIPS
hemos podido localizarla.
En la Figura 4.3 podemos ver un zoom en el mapa de momento 1 de la emisio´n de HCO+(1-0) con
velocidades hacia el azul (entre 4.5 y 2.5 km s−1) y en la Figura 4.4 ı´dem para la emisio´n con velocidades
hacia el rojo (entre 14 y 16 km s−1). La emisio´n al azul y al rojo de HCO+(1-0) esta´n superpuestas, lo cual
podr´ıa significar que este flujo molecular se ubica en un plano aproximadamente perpendicular al plano del
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cielo. En la Tabla 3.2 se pueden ver sus caracter´ısticas morfolo´gicas: hemos medido con DS9 para este flujo
un taman˜o de 0.14 pc, un factor de colimacio´n de 0.5 y un a´ngulo de posicio´n de 43◦.
El caso de MHO3253 ana´logo al caso de MHO3255: fue detectado por Teixeira et al. (2012) pero no
ha sido reportado en otros trabajos donde se estudie la emisio´n de l´ınea en Serpens South, probablemente
debido a su corta extensio´n y cercan´ıa a B14. Teixeira et al. asocian este flujo molecular a la fuente de
continuo MM15. En las Figuras 4.5 y 4.6 podemos ver los mapas de momento 1 de la emisio´n de HCO+(1-0)
con velocidades hacia el azul (entre 2 y 5 km s−1) y hacia el rojo (entre 14 y 16 km s−1), respectivamente,
con un zoom en MHO3253. A medida que nos alejamos hacia el Oeste de MM15 las velocidades hacia el rojo
se vuelven mayores, lo cual es consistente con asociar este flujo molecular a MM15. En la Tabla 3.2 tambie´n
podemos encontrarlo caracterizado. Hemos estimado con DS9 un taman˜o para este flujo de 0.2 pc, un factor
de colimacio´n de 0.2 y a´ngulo de posicio´n de 67◦.
Estos dos flujos moleculares tienen taman˜os mucho menores al flujo asociado a la fuente MM4, que se
extiende en total unos 1.3 pc. Una posibilidad para explicar esta diferencia significativa en la morfolog´ıa
respecto a los otros flujos de la zona es que se encuentren a distancias diferentes, pero esto no concuerda
con el hecho de que el gas de estos flujos moleculares esta´ a la misma velocidad radial que los dema´s de la
regio´n. Otras posibilidades pueden ser que el YSO que les da origen sea muy jo´ven (este no ser´ıa el caso de
MM15 pero podr´ıa ser el de P5), que las fuentes ya hayan limpiado su entorno o que esta´n en una zona de
la nube molecular donde no hay mucho gas.
4.3. B7 y MHO3254
Repasando los trabajos previos podemos agregar que no hemos encontrado emisio´n de HCO+(1-0) que
se corresponda con el objeto MHO3254 reportado por Teixeira et al. (2012) (ver Figura 1.14), el cual se
ubicar´ıa al sur de B14 y tendr´ıa una extensio´n de ∼ 19′′.
As´ı mismo no podemos distinguir una estructura clara para el flujo molecular que Nakamura et al. (2011)
llamaron B7 (ver Figura 1.13), a pesar de que se ve emisio´n en la zona. En la Figura 4.7 vemos el mapa de
momento 1 de la emisio´n hacia el azul de la l´ınea HCO+(1-0) con un zoom en los alrededores de MM14.
Vemos que la velocidad de la emisio´n aumenta hacia el azul (va de 5.2 a 3 km s−1) a medida que nos alejamos
en sentido Suroeste de MM14. Esto ser´ıa consistente si asociamos B7 a la fuente MM14. Sin embargo, y como
ya dijimos previamente, la emisio´n es de´bil, no presenta una estructura clara y no encontramos contraparte
al rojo, con lo cual no podemos hacer un ana´lisis fiable de este flujo molecular.
4.4. MM4: core molecular en rotacio´n
El escenario paradigma´tico de formacio´n estelar, como hemos desarrollado en la Seccio´n 1.1, se compone
de un YSO en rotacio´n acretando material de la nube molecular, un disco de acrecio´n girando a su alrededor
y eyeccio´n bipolar perpendicular a la direccio´n de rotacio´n que origina flujos moleculares al acelerar gas y
polvo del medio interestelar.
En el mapa de momento 1 de la emisio´n de N2H
+(1-0) en torno a la fuente de continuo MM4 (ver Figura
3.6) podemos ver un gradiente de velocidades, que disminuye ∼1 km s−1 (desde 7.5 hasta 6.7 km s−1) en
direccio´n Noroeste-Sureste. A su vez, en el diagrama posicio´n-velocidad de la misma mole´cula en el entorno
MM4 (ver Figura 3.12) al mirar el zoom en el singlete podemos ver un gradiente de velocidades que podr´ıa
asociarse a un gas en rotacio´n.
Hemos realizado el ca´lculo de la masa dina´mica como se describe en la seccio´n 3.3 usando como valor
del ancho para la velocidad 1.2 km s−1 a partir de lo que se ve en el diagrama posicio´n-velocidad del gas
circundante a MM4. Obtuvimos como resultado una Mdyn = 4.6 M. Si a este valor le restamos la masa
calculada a partir de la emisio´n de polvo, obtenemos una primera aproximacio´n de la masa de la fuente MM4
MMM4 ∼ 2 M.
Por otro lado, nuestras observaciones tienen una resolucio´n de unos 7′′, es decir de unas 3000 UA, taman˜o
mucho mayor al taman˜o t´ıpico de los discos de acrecio´n. Esto nos lleva a pensar que la masa dina´mica que
hemos estimado es la masa dina´mica de una envolvente gaseosa que podr´ıa estar rotando siguiendo un
comportamiento kepleriano.
En s´ıntesis, el caso de MM4 pareciera ser un caso paradigma´tico en la teor´ıa de formacio´n estelar: tenemos
un YSO Clase I acretando material, una envolvente en rotacio´n posiblemente kepleriana (y probablemente
un disco de acrecio´n) y eyeccio´n bipolar en direccio´n perpendicular a la direccio´n de rotacio´n.
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Figura 4.3. Mapa de momento 1 de la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades
hacia el azul con un zoom en la zona donde Teixeira et al. (2012) ubican el objeto
MHO3255. Con contornos rojos se ve la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades
hacia el rojo y en el extremo inferior derecho vemos el contorno del taman˜o del
beam. Con una estrella negra marcamos la posicio´n de la fuente a la cual Teixeira
et al. asocian este flujo molecular y que puede verse en emisio´n a 24 µm (ver Figura
3.18).
Figura 4.4. Mapa de momento 1 de la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades
hacia el rojo con un zoom en la zona donde Teixeira et al. (2012) ubican el objeto
MHO3255. Con contornos azules se ve la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades
hacia el azul y en el extremo inferior derecho vemos el contorno del taman˜o del
beam. Con una estrella negra marcamos la posicio´n de la fuente a la cual Teixeira
et al. asocian este flujo molecular y que puede verse en emisio´n a 24 µm (ver Figura
3.18).
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Figura 4.5. Mapa de momento 1 de la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades
hacia el azul con un zoom en la zona donde Teixeira et al. (2012) ubican el objeto
MHO3253. Con contornos rojos se ve la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades
hacia el rojo, con contornos negros se ve la fuente de continuo a 3 mm MM15 y
en el extremo inferior derecho vemos el contorno del taman˜o del beam.
Figura 4.6. Mapa de momento 1 de la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades
hacia el rojo con un zoom en la zona donde Teixeira et al. (2012) ubican el objeto
MHO3253. Con contornos azules se ve la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades
hacia el azul, con contornos negros se ve la fuente de continuo a 3 mm MM15 y
en el extremo inferior derecho vemos el contorno del taman˜o del beam.
Figura 4.7. Mapa de momento 1 de la emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades
hacia el azul con contornos rojos para la emisio´n de la misma l´ınea con velocidades
al rojo. Con contornos negros y una etiqueta hemos marcado la fuente de continuo
a 3 mm MM14. Con contornos grises se ve la emisio´n de N2H
+(1-0). En el extremo
inferior derecho vemos el contorno del taman˜o del beam sinte´tico en color negro.
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Cap´ıtulo 5
Resumen y comentarios finales
Dentro de la teor´ıa de formacio´n de estrellas de masa baja e intermedia el modelo ma´s aceptado para
explicar el proceso de acrecio´n protoestelar y eyeccio´n de material es el mecanismo magneto-centr´ıfugo
propuesto por Blandford & Payne (1982). Los modelos predicen vientos colimados y bipolares (e.g., Bally
2016), aunque en ocasiones se han observado morfolog´ıas ma´s complicadas (e.g., Ferna´ndez-Lo´pez et al.
2013; Teixeira et al. 2008; Louvet et al. 2018). Existe tambie´n, dentro de estas diferentes morfolog´ıas, un
antecedente bien estudiado de una interaccio´n jet-nube que resulta en un deflexio´n del jet, y es el caso de
HH 270/110 (Reipurth et al. 1996). El hecho de que existan este tipo de colisiones entre jets y nubes es el
ejemplo ma´s directo de introduccio´n de energ´ıa meca´nica y momento por parte de una protoestrella en su
medio circundante.
Podemos decir que hemos aprendido a manejar las herramientas de calibracio´n e imagen de telescopios
submilime´tricos MIRIAD, KARMA y CASA con el fin de analizar los datos tomados con el interfero´metro
CARMA en el marco del proyecto CLASSy del continuo a 3 mm y de las l´ıneas de emisio´n N2H
+(1-0) y
HCO+(1-0).
Con la opcio´n IMFIT del paquete MIRIAD ajustamos gaussianas a las 15 fuentes de continuo detectadas,
obteniendo de esta manera la densidad de flujo e informacio´n acerca de su posicio´n y taman˜o. Calculamos
adema´s la masa de cada una de ellas.
A partir del mapa de momento 0 de la emisio´n de N2H
+(1-0) confeccionado con la herramienta KVIS del
paquete KARMA identificamos y caracterizamos los filamentos de Serpens South. Con el mapa de momento 0
confeccionado con la misma herramienta para la emisio´n de HCO+(1-0) identificamos la emisio´n que pudiera
estar asociada a los flujos moleculares en la zona Sur de la nube molecular reportados en los trabajos de
Nakamura et al. (2011) y Teixeira et al. (2012). En este sentido asociamos el flujo molecular B14 con la
emisio´n de HCO+(1-0) con velocidades hacia el azul asociada al YSO MM4. Con anterioridad Nakamura
et al. asociaron B14 a la fuente MM15. El diagrama posicio´n-velocidad resultante de hacer un corte en
posicio´n de la emisio´n de B14 en sentido Sureste-Noroeste nos deja ver un gradiente de velocidades que es
opuesto al que se espera observer en regiones de formacio´n estelar en caso que MM15 fuese la fuente que da
origen a B14, lo cual fortalece nuestra hipo´tesis.
En cuanto al estudio acerca de la existencia de una interaccio´n entre el filamento y el flujo molecular
tenemos diferentes herramientas para buscar evidencias f´ısicas. A partir de los mapas de momento 1 y 2
confeccionados podemos decir que la emisio´n de N2H
+(1-0) tiene una dispersio´n de velocidades mayor en
la zona donde se cruzan el flujo molecular y el filamento que en otras regiones t´ıpicas del filamento Sureste
pero la emisio´n de HCO+(1-0) no presenta velocidades ni dispersio´n de velocidades mayores en esa zona que
en otras zonas de B14. De hecho las mayores velocidades y dispersio´n se observan en la zona interna del
extremo Este de B14.
Con las opciones box sum y box average obtuvimos el espectro de la emisio´n de N2H
+(1-0) y HCO+(1-0),
respectivamente, en zonas t´ıpicas del filamento y de flujo molecular, y donde estos se cruzan. El ensancha-
miento de las l´ıneas de N2H
+(1-0) es casi el doble en la zona donde se cruzan el filamento y el flujo (8.3
km s−1) que en otras zonas t´ıpicas del filamento (4.3 km s−1). En el espectro de HCO+(1-0) vemos un ala
hacia el azul, t´ıpica de regiones de gas chocado, con un ancho de unos ∼ 3 km s−1. Sin embargo en la zona
donde tenemos mayores velocidades y mayor dispersio´n el ala de la emisio´n de HCO+(1-0) se encuentra
ensanchada unos ∼ 5 km s−1.
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Por otro lado, al analizar los datos de la emisio´n a 4.5 µm de Spitzer IRAC, longitud de onda que nos
permite ver las regiones de gas chocado, no detectamos evidencias de un choque en la zona donde se cruzan
el filamento y el flujo molecular.
No podemos descartar completamente que exista una interaccio´n entre el filamento y el flujo molecular,
ya que encontramos posibles evidencias en la emisio´n de N2H
+(1-0) (ensanchamiento del espectro y mayor
dispersio´n de velocidades en esa zona). Sin embargo, como no encontramos las caracter´ısticas esperadas
en un choque en la emisio´n de HCO+(1-0), renunciamos a la hipo´tesis de que B14 sea deflectado por una
interaccio´n con el filamento.
Tras analizar diferentes escenarios para explicar el gradiente de velocidades que se observa en B14 y su
forma de arco, con la informacio´n que tenemos hasta el momento conclu´ımos que el escenario ma´s probable
es que estos dos feno´menos sean la consecuencia del impacto del material a alta velocidad eyectado por MM4.
Para completar el ana´lisis hemos calculado la masa, el momento y la energ´ıa del flujo molecular B15-B14
y su contraparte al rojo, y los valores que obtenemos tienen sentido al compararlos con las estimaciones
hechas por Nakamura et al. (2011) con otra l´ınea de emisio´n y otro valor de distancia.
Por otro lado, en el mapa de momento 1 de la emisio´n de N2H
+(1-0) en el entorno de la fuente de continuo
a 3 mm MM4 se puede ver un gradiente de velocidades en direccio´n aproximadamente perpendicular a la
eyeccio´n de MM4. Adema´s lo que observamos en el diagrama posicio´n-velocidad resultante de hacer un corte
en la direccio´n del gradiente se asemeja a un perfil kepleriano. Debido a que el taman˜o de nuestro beam es
bastante mayor que los taman˜os t´ıpicos de los discos de acrecio´n protoestelares estos no se pueden resolver.
Por eso creemos que lo que estamos observando es una envolvente posiblemente en rotacio´n.
En este sentido el escenario con el que nos encontramos puede ser paradigma´tico para la teor´ıa de Shu
et al. (1987), con un YSO acretando y eyectando material, una envolvente y posiblemente un disco en rotacio´n
y eyeccio´n bipolar en direccio´n perpendicular a la direccio´n de rotacio´n.
Por lo descripto anteriormente, se considera que los objetivos planteados han sido alcanzados. Adema´s,
este trabajo de tesis es el primer trabajo en el que se propone que B15-B14 son un mismo flujo molecular y
en adicio´n hemos sido capaces de caracterizar su morfolog´ıa y valores energe´ticos. Por otro lado en trabajos
previos de l´ıneas de emisio´n molecular tampoco hab´ıa sido posible identificar MHO3255 y MHO3253.
A partir de aqu´ı continuaremos el ana´lisis del resto de los flujos moleculares de Serpens South con el
objetivo de hacer una publicacio´n en una revista con referato internacional.
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Emisio´n te´rmica del polvo interestelar
La radiacio´n te´rmica de los granos de polvo en regiones de formacio´n estelar es el proceso ma´s importante
en el continuo infrarrojo y en longitudes de onda largas (milime´tricas y submilime´tricas). En el medio
interestelar el polvo se encuentra en una proporcio´n de ∼ 1 % con respecto a la masa del gas. Los granos de
polvo tienen taman˜os de entre 0.01 y 1 µm. Estas part´ıculas absorven de manera muy eficiente la radiacio´n
de longitud de onda ma´s corta que su taman˜o y la reemiten como emisio´n en el continuo, a longitudes de
onda largas. El espectro resultante es el de un cuerpo gris, el cual es similar a un cuerpo negro pero con
un factor de absorcio´n que dependera´ de la frecuencia ν en la que se este´ observando. As´ı es que el flujo
observado a una cierta ν vendra´ dado por
Sν = Bν(Td)(1− e−τν )ΩS
siendo Bν(Td) la planckiana a la temperatura del polvo Td, ΩS el a´ngulo so´lido de la fuente y τν la profundidad
o´ptica.
Mole´culas
Puede considerarse que los nu´cleos moleculares tienen un potencial u´nico definido por la distancia in-
ternuclear y el estado electro´nico. Una mole´cula puede presentar tres tipos de transiciones fundamentales:
rotacionales (que involucran un giro de los nu´cleos respecto de otros), vibracionales (originadas a partir de
los nu´cleos vibrando alrededor de su posicio´n de equilibrio) y electro´nicas (originadas a partir de un cambio
en la distribucio´n de la nube de electrones por el salto de un electro´n entre niveles de energ´ıa distintos). Si
hablamos en te´rminos de energ´ıa:
Eel = 7.5 eV νel = 1.8× 1015 Hz Tel ∼ 9× 104 K
Evib = 0.06 eV νvib = 1.3× 1013 Hz Tvib ∼ 600 K
Erot = 4× 10−4 eV νrot = 9.8× 1010 Hz Trot ∼ 5 K
En las nubes moleculares, donde la temperatura ronda los ∼ 10 K, en general solo se excitan las transi-
ciones rotacionales.
Por otro lado, las mole´culas con momento dipolar nulo no pueden emitir radiacio´n por transiciones
rotacionales, ya que no puede haber una variacio´n del vector momento dipolar. As´ı es que las mole´culas
diato´micas homonucleares no emiten energ´ıa por transiciones rotacionales. Este es el caso de la mole´cula de
H2, la ma´s abundante en el universo.
El estudio de la distribucio´n de gas molecular en la galaxia ha quedado entonces relegado al estudio de
otras mole´culas mucho menos abundantes en el universo que el H2.
CO
La mole´cula de CO es la segunda mole´cula ma´s abundante en el medio interestelar despue´s de H2: su
abundancia relativa es [CO/H2] ≈ 1.8 ×10−4. Su energ´ıa de fotodisociacio´n es de 11.2 eV y la energ´ıa cine´tica




Figura 5.1. Espectro sinte´tico de la mole´cula de N2H
+ en la transicio´n J=1-0.
Superpuesta con l´ınea punteada vemos un espectro sinte´tico con ancho de l´ınea
100 kHz (∆v=0.3218 km s−1). Imagen tomada de Mangum & Shirley (2015).
Las transiciones rotacionales de 12CO as´ı como de sus variantes isoto´picas o´pticamente delgadas 13CO
y C18O1 pueden ser usadas para estimar la densidad columnar de H2 en las nubes moleculares de nuestra
galaxia (ver e.g., Frerking et al. 1982).
N2H
+
La mole´cula de N2H
+ es una mole´cula trazadora de gas denso. A diferencia del CO, esta mole´cula requiere
de densidades ma´s altas para que su intensidad sea detectable, luego podremos observarlas en regiones con
densidades mayores. Es as´ı que para el estudio observacional del gas denso que conforma los filamentos de
las nubes moleculares donde se forman las estrellas N2H
+ es un muy buen trazador de dicho gas.
Es una mole´cula de acoplamiento de spin mu´ltiple, es decir que presenta interaccio´n hiperfina, debido a
la interaccio´n entre su spin y el momento cuadrupolar de los dos nu´cleos de Nitro´geno que lo conforman.
Considerando el acoplamiento de ambos nu´cleos de Nitro´geno se puede encontrar que el nivel J=0 se divide
en 3 niveles de energ´ıa, el J=1 se divide en 7 niveles de energ´ıa y los niveles J ≥ 2 se divide en 9 niveles
de energ´ıa. En la imagen 5.1 podemos ver el espectro sinte´tico de la transicio´n J=1-0, en donde se pueden
apreciar las 7 componentes hiperfinas distribuidas en dos tripletes y un singlete.
HCO+
El HCO+ se observa en diversos feno´menos del Universo. En particular en ambientes de formacio´n estelar
se ha asociado a la emisio´n a alta velocidad de flujos moleculares (e.g., Vogel et al. 1984; Garden & Carlstrom
1992) y tambie´n a objetos Herbig-Haro como emisio´n quiescente (e.g., Rudolph & Welch 1988; Davis et al.
1990). En regiones de formacio´n estelar su abundancia relativa al H2 es 2×10−9 (Hasegawa & Mitchell 1995).
Al ser uno de los iones ma´s abundantes en las nubes oscuras nos da una indicacio´n del nivel de ionizacio´n
de las mismas. Por otro lado, si los choques producen velocidades lo suficientemente altas para producir
radiacio´n en la banda X o UV entonces el desequilibrio qu´ımico, la radiacio´n y la excitacio´n colisional con
electrones incrementan la abundancia y la intensidad de HCO+ (Wolfire & Koenigl 1993).
1Son generalmente o´pticamente delgadas debido a sus abundancias relativas: [12C/13C]=89 y [13CO/C18O]=5.5, excepto en




Los mapas de momento nos permiten analizar una imagen multidimensional a partir de generar momentos
de un eje espec´ıfico y sirven como una te´cnica de ana´lisis de l´ıneas espectrales. Hacer un mapa de momento
consiste ba´sicamente en colapsar un eje en un pixel y ajustar el valor de ese pixel a otro estimado a partir
de valores del eje de momento.
Hay diferentes tipos de momentos. Los que usaremos en este trabajo son:
Momento 0: el valor integrado del espectro. ∆v representa el ancho del pixel a lo largo del eje de
momento. En el caso de un cubo de velocidades este eje corresponde con el de la velocidad radial. Nos




Momento 1: Se conoce tambie´n como campo de velocidad. Nos da informacio´n acerca de la cinema´tica






Momento 2: Se conoce tambie´n como campo de dispersio´n de velocidad. Puede entenderse como una




Ii (vi − M1)2
M0
Para ma´s informacio´n ver el portal de CASA en el siguiente link: https://casa.nrao.edu/docs/
casaref/image.moments.html
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